Da Terra às Galáxias 
Uma Introdução à Astrofísica 


“É um livro de divulgação cien- 
tífica. Não se trata, portanto, 
de obra redigida para especia- 
listas. Cumpre assinalar, toda- 
via, que o seu autor é consi- 
derado nos meios científicos 
internacionais como um dos 
mais notáveis pesquisadores de 
estrelas duplas. Nesse campo, 
Ronaldo Mourão tem renome 
internacional, graças às propo- 
sições que apresentou nos úl- 
timos congressos de Astrono- 
mia realizados na França, Es- 
tados Unidos e México. O au- 
tor introduz o leitor num mun- 
do fascinante e cheio de sur- 
presas e encantamento, num 
mundo — diríamos até — que 
suplanta por vezes as mais 
avançadas especulações da fic- 
ção científica. 

Guiando-os pelos meandros da 
Astronomia, Ronaldo Mourão 
consegue transmitir aos leito- 
res, em frases simples e des- 
pidas dos tecnicismos peculia- 
res à linguagem científica, uma 
grande soma de conhecimentos. 
Sem fugir ao rigor científico 
que o tema do seu livro natu- 
ralmente impõe, ele desperta 
a nossa curiosidade para os 
insondáveis 'mundos' que nos 
cercam”. 


Antônio Geraldo da Cunha 


“Em verdade, este livro se des- 
tina aos que, tendo certa for- 
mação escolar secundária ou 
superior, não tiveram a opor- 
tunidade de enfronhar-se nos 
meandros de códigos e termi- 
nologias astronômicos, mas 
guardaram sempre o desejo de 
um dia entenderem, sem re- 
quintes de especialização e 
sem se esbarrarem em fórmu- 
las aparentemente esotéricas, 
os mistérios que a astronomia 
e os astrônomos vêm decifran- 
do no universo há vários mi- 
lênios. 

Isto quer dizer que este é um 
livro de divulgação. Enquanto 
o gênero divulgação é, nas ar- 
tes por exemplo, subestimado 
como subgênero, tratando-se de 
matéria científica, a divulgação 
— inclusive no seu aspecto -di- 
dático estrito — é, se idônea, 
gênero de alta linhagem. E a 
melhor prova disso está no 
fato de que, desde o advento 
das grandes tiragens de livros 
ou colaborando para esse ad- 
vento, desde a metade do sé- 
culo passado são numerosos 
os grandes cientistas e pes- 
quisadores e sábios que, man- 
tendo acesa a chama da pes- 
quisa, paralelamente se dedica- 
ram à divulgação, alargando o 
círculo de interessados diretos 
ou indiretos na ampliação dos 
horizontes do saber”. 


Antônio Houaiss 
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APRESENTAÇÃO 


Quando o jovem mas já internacionalmente consagrado astrônomo brasilei- 
ro Ronaldo Rogério de Freitas Mourão quis que eu apresentasse este livro ao 
público, entendi, de pronto, o que o motivava: não ignorando ele o meu 
não-saber na matéria, desejava, de fato, desse modo, um pronunciamento que 
fosse como que a impressão média dos leitores a que se destina este livro — 
para animá-los a lê-lo e amá-lo. 

Creio que sua intenção foi certeira. Não estou certo é de se melhor não 
teria sido recorrer a outrem cuja linguagem, leiga como a minha, fosse menos 
rebarbativa. . 

Em verdade, este livro se destina aos que, tendo certa formação escolar 
secundária ou superior, não tiveram a oportunidade de enfronhar-se nos 
meandros de códigos e terminologias astronômicos, mas guardaram sempre o 
desejo de um dia entenderem, sem requintes de especialização e sem se esbar- 
rarem em fórmulas aparentemente esotéricas, os mistérios que a astronomia e 
os astrônomos vêm decifrando no universo há vários milênios. 

Isto quer dizer que este é um livro de divulgação. Enquanto o gênero 
divulgação é, nas artes por exemplo, subestimado como subgênero (pois nada 
há pior do que, por exemplo, um mau romance à maneira de um gran- 
de romance, ou um mau poema à maneira de um grande poema), tratan- 
do-se de matéria científica, a divulgação — inclusive no seu aspecto didático 
estrito — é, se idônea, gênero de alta linhagem. E a melhor prova disso está no 
fato de que, desde o advento das grandes tiragens de livros ou colaborando 
para esse advento, desde a metade do século passado são numerosos os gran- 
des cientistas e pesquisadores e sábios que, mantendo acesa a chama da pes- 
quisa, paralelamente se dedicaram à divulgação, alargando o círculo de inte- 
ressados diretos ou indiretos na ampliação dos horizontes do saber. 

Que é de buscar nas obras de divulgação? 

Primeiro, definir-lhes os limites — pois, no extremo da totalização divul- 
ganda, o que retorna, fatalmente, é aquilo que se busca evitar, a saber, uma 
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terminologia e conceptualística iniciáticas fortemente econômicas dos meios 
de expressão, o que, para ser compreendido, exige uma prévia formação quase 
especializada. Desse extremo, podem baixar os níveis, chegando-se até a divul- 
gação para leitores infantis, em que as coisas são contadas em linguagem 
figurada extremamente acessível, sem traírem, entretanto, os núcleos básicos 
da informação científica mais atual. Nos raros casos em que um grande pes- 
quisador tem, ao mesmo tempo, capacidade de comunicação a esse nível, 
aparecem obras de singular utilidade e beleza, que marcam por vezes vocações 
excelentes. 

Em segundo lugar, suspeito ainda que o problema da divulgação se liga, de 
novo, ao domínio da linguagem: a transposição do código conceptual e termi- 
nológico em linguagem comum é tarefa que exige alto saber tanto da termino- 
logia em causa quanto da língua comum, para que esta não seja uma traição 
daquela, em suma, para que o que é dito em linguagem comum não seja uma 
contrafação ou perda da verdade científica. É quando se propõem, na divulga- 
ção científica, as clássicas virtudes de respeito aos valores mais vivos da norma 
lingiística (sem os entraves cerebrinos das exigências puristas), aos ditames da 
clareza, simplicidade, concisão e — por que não? — certo tempero aliciante de 
jogos de imagens e metáforas que integrem o iniciante no universo mental 
divulgado. 

Todas essas virtudes e muito mais Ronaldo Rogério de Freitas Mourão 
detém no mais alto grau. Ademais, vê-se nesse eminente astrônomo um sonho 
subjacente: que a república dos homens fosse uma fraterna república de ho- 
mens-astrônomos, ou pelo menos de homens astronomizados. Entendamo-nos: 
homens-astrônomos, no caso, não seriam homens que, a saberem algo de algo, 
esse algo tosse só astronomia. É que seu sonho de astrônomo aceita conviver 
com o sonho do físico, do químico, do biólogo, do matemático, do historia- 
dor, do sociólogo, do filósofo... Noutros termos, reunidos, esses sonhos 
coincidiriam e criariam a república dos homens de idéias gerais, os modemna- 
mente chamados generalistas, homens que, ante a especificidade de ca- 
da problema humano ou divino (o que é também humano), soubessem 
reconhecer e respeitar a área específica, dando vez ao especialista (mas tam- 
bém generalista) para pronunciar-se competente e pertinentemente, 

Lá chegaremos, por certo, algum dia, ainda que por paus e pedras, embora 
mais belo fosse se chegássemos pelos caminhos dos planetas, das estrelas, das 
constelações e das galáxias — caminhos que parecem mundos, isto é, limpos, 
harmônicos, com a música das esferas, em lugar de serem, como não raro são, 
imundos, isto é, não limpos, não harmônicos, sujos, em suma. Se se quiser o 
jogo (com grão de verdade) das palavras acima fora do âmbito do latim, 
pode-se tê-lo em grego, com cosmo/cosmos, que o latim mundus reproduz, 
dando o ideal cósmico e cosmético de todos nós, isto é, limpo, sem baixezas, 
sem hipocrisias, tristezas e violências desnecessárias (e as haverá necessárias? ). 

O nosso jovem mestre, como especialista, não tem sido outra coisa senão 
que astrônomo. Como não especialista, ver-se-á que nele convivem outros 
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grandes saberes, necessários a um grande astrônomo, e outros grandes saberes 
outros, talvez não necessários, mas que complementam a sua fisionomia e 
personalidade de grande astrônomo: ele ama as artes, a poesia, a vida, enfim, é 
um homem que ama, ama a vida e a não-vida, sob todas as suas formas e 
manifestações, ama os seus semelhantes e, sem picardia, ama as suas seme- 
lhantes. 

Curta, embora, sua é já a vida de um laureado em importantes centros 
científicos e astronômicos do mundo. Ronaldo Rogério de Freitas Mourão já 
se realça por umas quantas contribuições relevantes em campos os mais varia- 
dos da astronomia: na astrometria, na astronomia instrumental, na astronomia 
teórica. Contam-se, assim, por centenas suas teses, monografias, trabalhos 
originais de pesquisa (estrelas duplas visuais; instrumentos, métodos de obser- 
vação; física planetária; astronomia meridiana), trabalhos didáticos de astro- 
nomia — em livros, em dicionários, em enciclopédias, em revistas, em jornais. 

É, como se vê, um senhor todo astrônomo; sendo-o, é também um incom- 
parável companheiro e amigo, e um admirável trabalhador capaz de levar a 
cabo os mais complexos encargos dentro dos prazos desejáveis. Espanta: sou 
admirador incondicional desse homem-espanto, cuja modéstia tangencia aque- 
le toque de quase ingenuidade que se nota nos grandes sabedores e naqueles 
que trazem na testa a estrela (escondida) da predestinação (buscada). 

A estrutura desta esplêndida iniciação à astronomia é cósmica e cosmética: 
em capítulos sucessivos, convive-se com o Sol, os Planetas, Mercúrio, Vênus, 
Terra, Lua, Eclipses, Marte, Asteróide, Júpiter, Saturno, Urano, Netuno, Plu- 
tão, Cometas, Meteoros, Estrelas, Constelação e — saltando eu coisas impor- 
tantes — Estrelas duplas e múltiplas, Estrelas variáveis, o Universo, a Galáxia, 
as Galáxias, para chegarmos, ao cabo, à expansão do Universo e à Vida no 
Universo. Pode haver proposta mais simples e aliciante? Como se isso não 
bastasse, há uma série preciosa de apêndices, que completam essa cosmovisão 
ou mundivisão apaixonante. 

Habent sua fata libelli: os livrinhos têm o seu fado. Mas, sem excessivos 
fatalismos, podemos nós, todos os brasileiros a que este se recomenda, dar 
uma ajuda ao destino deste livro, lendo-o nele aprendendo a ter os pés sobre a 
terra e os olhos voltados para o céu, com ele convivendo, comovendo-nos e 
emocionando-nos. 

Sejamos, para com ele, como tem sido o nosso Poeta Maior para com quase 
tudo que Ronaldo Rogério de Freitas Mourão tem tornado público, sejamos 
entusiastas. Façamos nossas, com as adaptações que couberem ao caso deste 
livro, as palavras finais da crônica de C.D.A. — a respeito do companheiro 
oculto de Aitken-14 —, no Jornal do Brasil, de 24 de maio de 1970: 


Aitken-14 não se satisfez com a existência geminada; guarda corísigo o segredo 
de outra companhia, de que Rogério Mourão foi descobridor à custa de muita e 
ordenada pesquisa, ele que retificou as medidas internacionais da Dunlop-203, e 
devassa o céu noturno, sem Lua, por meio de uma “câmara todo-céu””, de sua 
concepção. Que companhia é esta, invisível mas pulsante na página cheia de 
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números? A objetiva mais poderosa ainda não logrou captá-la. Não há imagem 
brilhante, disco estelar, anéis de difração. Tudo está entre Rogério e a folha de 
cálculos enigmáticos para nós leigos, mas isto se move, isto vibra, e amanhã, daqui 
a não sei quantos anos, terá conhecida a sua natureza, sua composição, seu misté- 
rio: será talvez pisado por pés humanos. Segundo o Informe JB, que dá a notícia, 
Rogério sabe que tão cedo sua descoberta não será cantada em prosa e verso. Nem 
precisa de canto. A descoberta é a própria poesia. Forma diversa da usada habi- 
tualmente para manifestar a criação poética, e mais direta: a criação do próprio 
fato da poesia, abstração tornada realidade. Não, Ronaldo Rogério de Freitas 
Mourão não necessita de prosa ou verso, ou versiprosa, para que visualizemos sua 
estrela oculta: ela está luzindo com apenas ser enunciada, e daqui lhe confesso a 
minha inveja: ah, que sei apenas escrever a palavra estrela, e jamais descobrirei 
uma... 


E, ainda de C.D.A. — Jornal do Brasil, de 23 de setembro de 1971 — pilha- 
rei este conceito seu sobre Ronaldo Rogério de Freitas Mourão: 


Ouçamos o convite do jovem sábio brasileiro: fitar o céu aceso, principalmente em 
fevereiro e março, quando Sírius e Capela estão mais cintilantes. Duvido que 
alguém percorra estas páginas sem se sentir puro e disposto a salire alle stelle: 


Rio de Janeiro, 12 de maio de 1977 


Antônio Houaiss 
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INTRODUÇÃO 


A Astronomia é a mais antiga das ciências. Descobertas arqueológicas têm 
fornecido evidências de observações astronômicas entre os povos pré-histó- 
ricos. 

Realmente, não existe nada de extraordinário neste comportamento, pois 
sendo a vida quotidiana dos povos primitivos regida pela sucessão dos dias e 
das noites, nada mais lógico que se preocupassem com os principais fenôme- 
nos celestes elementares, tais como as fases da Lua, os eclipses, etc. Entretan- 
to, as primeiras observações sistemáticas dos corpos celestes surgiram com os 
egípcios, babilônios e chineses. 


A astronomia pré-histórica — Estudando os sítios megalíticos, tais como os 
de Callanish, na Escócia, o círculo de Stonehenge, na Inglaterra, e os alinha- 
mentos de Carnac, na Bretanha, os astrônomos e arqueólogos, após longos 
estudos matemáticos, chegaram à ilação de que os alinhamentos e círculos de 
menires serviam como marcos indicadores de referências a importantes pontos 
do horizonte, como por exemplo as posições extremas do nascer e ocaso do 
Sol e da Lua, no decorrer do ano. Para o astrônomo inglês Alexander Thom, 
esses monumentos megalíticos são autênticos observatórios lunares e solares. 

Ao aceitarmos os resultados dessas pesquisas, somos obrigados a concluir 
serem os conhecimentos astronômicos dos homens do neolítico muito mais 
avançados do que o que até recentemente se supunha. Assim, os astrônomos 
ingleses Gerard Hawkins e Fred Hoyle vêem, em Stonehenge, um enorme com- 
putador destinado à previsão de eclipse na Idade da Pedra. 


A astronomia na Mesopotâmia — Entre o Tigre e o Eufrates, na baixa 
Mesopotâmia, surgiu, vários milênios antes da nossa era, uma das mais velhas 
civilizações. Seus fundadores, os sumerianos, foram os primeiros a cultivar 
astronomia. Parece justo reconhecê-los como os fundadores da astronomia, 
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apesar de terem sido também os criadores da astrologia. Realmente, a prin- 
cípio, observavam os astros por motivos místicos, com o fim de fundamenta- 
rem suas profecias. 

Com o tempo, os primitivos, que assim observavam os astros, pois acredita- 
vam neles estar escrito o seu destino, deixaram as suas pretensões místicas 
para se limitarem a observar pela simples observação. Assim fazendo, passa- 
ram de astrólogos a astrônomos. Tal mudança na análise dos fenômenos celes- 
tes ocorreu no primeiro milênio antes de Cristo. Surgem, assim, as primeiras 
aplicações de métodos matemáticos para exprimir as variações observadas nos 
movimentos da Lua e dos planetas. A introdução da matemática na astro- 
nomia foi o avanço fundamental na história da ciência na Mesopotâmia. 

O conhecimento astronômico resumia-se, então, nos seguintes pontos: a) 
orientação segundo os pontos cardeais; b) determinação da posição dos astros 
sobre a esfera celeste, tomando como plano de referência a eclíptica (trajetó- 
ria percorrida pelo Sol em um ano na esfera celeste); c) descoberta da existên- 
cia de astros cuja posição relativa é fixa (as estrelas); o agrupamento desses 
astros dá origem às constelações: 52 são estabelecidas, sendo 12 na eclíptica 
(constelações zodiacais); d) estudo do movimento da Lua e do Sol; a análise 
da observação do movimento relativo da Lua permite a elaboração de um 
primeiro calendário lunar; e) reconhecimento do movimento errático dos pla- 
netas em relação às estrelas; f) predição dos eclipses da Lua e do Sol pela 
observação de sua periodicidade; g) autoria da primeira descrição matemática 
das fases da Lua;h) elaboração de tabelas que fornecem as fases da Lua e seus 
movimentos diurnos. A posição do Sol e dos principais planetas são também 
fornecidos. Os planetas conhecidos são Júpiter, Vênus, Mercúrio, Marte e 
Saturno. 

A astronomia chinesa. A astronomia na China, como na Mesopotâmia, foi 
essencialmente religiosa e astrológica. Há dificuldade de reconstituir todo o 
conhecimento astronômico chinês, pois no ano 213 a.C. todos os livros foram 
queimados por decreto imperial. O que existe de mais antigo em matéria de 
astronomia remonta ao século IX a.C. 

Os chineses determinavam a posição de um astro sobre a esfera celeste, 
tomando como plano de referência o equador. Em outros termos, preocupa- 
vam-se com o movimento diurno da esfera celeste, enquanto os caldeus davam 
atenção aos movimentos próprios dos planetas, reconhecendo um zodíaco e 
sua utilidade. A astronomia dos caldeus representa uma etapa menos primitiva 
do espírito, um outro momento de progresso. 

Os chineses previam os eclipses, pois conheciam sua periodicidade. Só no 
início da era cristã aparecem as primeiras previsões teóricas baseadas no movi- 
mento da órbita lunar. Em resumo, até o surgimento do pensamento grego, as 
cosmologias são rudimentares. Não aparece nenhuma explicação do mundo 
digna de se considerar racional. Todas as explicações são fundamentadas nas 
aparências mais imediatas. 
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A astronomia entre os egípcios. É necessário chamar a atenção para o 
papel desempenhado pelo Egito na difusão das idéias e conhecimentos meso- 
potâmicos. Foi por intermédio dos egípcios que os astrólogos e os astrônomos 
babilônicos chegaram ao Ocidente. A astronomia egípcia, contudo, é bem 
inferior à dos caldeus. Seus conhecimentos astronômicos eram bastante rudi- 
mentares, pois a economia egípcia era essencialmente agrícola e regida, funda- 
mentalmente, pelas enchentes do Nilo. Por esse motivo o ritmo de sua vida 
estava relacionado apenas com o Sol. As descrições do céu eram quase nulas e 
o zodíaco que conheciam era uma importação do criado pelos babilônios. Na 
determinação da posição dos astros sobre a esfera celeste, tomavam como 
plano de referência o horizonte (que é um sistema bem menos elaborado que 
o eclíptico, empregado pelos caldeus). 


A astronomia grega. Foi na Grécia que surgiu o conceito de cosmo e o 
método científico de sua investigação, da maneira como é interpretada atual- 
mente. Com efeito, foram os gregos que, afastando as idéias místicas, adota- 
ram uma linguagem útil e extremamente consistente, que tornou possível, 
gradativamente, a compreensão dos fenômenos cósmicos. Seis séculos antes 
de Cristo, Tales de Mileto já estava convencido da curvatura da Terra, sabia 
que a Lua era iluminada pelo Sol e previu o eclipse solar do ano 584 a.C. 
Pitágoras (seis séculos antes de Cristo) e sua escola já falavam da esfericidade 
da Terra, Lua e Sol, da rotação da Terra e da revolução de, pelo menos, dois 
planetas interiores, Mercúrio e Vênus, em torno do Sol. 

Após a dissolução dos estados gregos, a ciência encontrou novo lar em 
Alexandria, onde a investigação quantitativa do céu, baseada em medidas siste- 
máticas, produziu rápidos avanços. Ao invés de se limitarem aos resultados 
numéricos, é notável como os grandes astrônomos gregos ensaiavam a aplica- 
ção das leis da geometria ao cosmos. Aristarco de Samos, que viveu na primei- 
ra metade do século III a.C., tentou comparar quantitativamente as distâncias 
Sol-Terra e Lua-Terra, bem como os diâmetros destes três corpos celestes. Em 
consequência de tais pesquisas, Aristarco foi o primeiro a adotar e ensinar o 
sistema heliocêntrico. Avaliou que as distâncias entre estrelas fixas eram ex- 
traordinariamente superiores à distância do Sol à Terra. 

As idéias de Aristarco estavam tão deslocadas do seu tempo, que as gera- 
ções que se sucederam não lhe deram importância, esquecendo-as. Logo após 
as notáveis descobertas de Aristarco, o filósofo grego Eratóstenes de Cirene 
(276-196 a.C.) realizou, entre Alexandria e Siena (lat. Suêne, gr. Syênê), no 
Egito, a primeira medida de um grau de arco sobre a superfície da Terra. 
Comparou a diferença em latitude entre os dois lugares, situados ao longo de 
uma rota muito usada pelas caravanas, deduzindo os primeiros valores da 
circunferência e do diâmetro da Terra, com exatidão notável para a época. 

O primeiro grande observador da Antiguidade foi Hiparco (século IL a.C.), 
cujo catálogo estelar só foi ligeiramente ultrapassado em precisão no século 
XVI. Apesar de utilizar um aparelho com o qual não podia determinar os 
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parâmetros fundamentais com grande precisão, Hiparco obteve bons resulta- 
dos, que lhe permitiram realizar a descoberta da precessão dos equinócios. 
Dentro dos limites da astronomia grega, a teoria do movimento planetário 
permaneceu como um problema insolúvel de geometria e cinemática. 

O aperfeiçoamento gradativo das observações, por um lado, e o desenvolvi- 
mento de novas técnicas matemáticas, por outro, constituíram o material com 
o qual Filolau, Eudoxo, Heráclides, Apolônio e outros, construíram uma 
representação dos movimentos planetários por meio de movimentos circulares 
entrelaçados, cada vez mais complicados. Foi somente mais tarde que a astro- 
nomia e a teoria do movimento dos planetas adquiriram formas definitivas, 
através de Ptolomeu. 

Embora o Almagesto, como é mais conhecida a sua obra, fosse baseado, 
principalmente, nas observações e investigações de Hiparco, Ptolomeu contri- 
buiu, no entanto, com algo novo, especialmente com relação à teoria do 
movimento planetário. Segundo Ptolomeu, a Terra situa-se no centro do cos- 
mos. O movimento da Lua e do Sol pelo céu podem ser representados aproxi- 
madamente por percursos circulares. 

Na descrição do movimento dos planetas, Ptolomeu usou a teoria dos 
epiciclos, compondo dois movimentos que ele supunha que os planetas tives- 
sem: um circular, no espaço, e outro circular, maior, em torno da Terra. Pela 
sua atitude intelectual, o Almagesto mostra claramente a influência da filoso- 
fia de Aristóteles, e seu esquema de idéias tornou-se, eventualmente, o dogma 
de uma doutrina rígida, o que contribuiu para a surpreendente durabilidade 
do sistema ptolemaico. Após o declínio da Academia de Alexandria, os cris- 
tãos, na Síria, e depois os árabes, em Bagdá, levaram adiante e desenvolveram 
o trabalho de Ptolomeu. 


A astronomia na Idade Média. A tradução, os comentários e os dados que 
se foram anexando ao Almagesto formaram as fontes essenciais para o primei- 
ro livro-texto de astronomia do Ocidente, o Tractatus de sphaera (Tratado da 
esfera), de Johannes de Sacrobosco, forma latinizada de John Holywood 
(1200-1256), astrônomo inglês que ensinou na Universidade de Paris até a sua 
morte. Sua obra foi várias vezes reeditada, ampliada e comentada. Foi o 
principal texto de instrução acadêmica até o tempo de Galileu. 

Repentinamente, novo espírito científico e novas idéias apareceram no 
século XV, primeiro na Itália e, posteriormente, mais ao norte. Só recente- 
mente começaram a ser apreciadas as penetrantes meditações do cardeal Nico- 
lau Cusano (1401-1464), matemático e astrônomo de ascendência alemã. É 
interessante ressaltar que suas idéias sobre o universo infinito e sobre a investi- 
gação quantitativa da natureza brotaram de reflexões teológicas e religiosas. 

Em 1492 Colombo descobre a América e, poucos anos mais tarde, o astrô- 
nomo polonês Nicolau Copérnico (1473-1543) apresenta o sistema heliocên- 
trico. A base intelectual deste novo pensamento veio, em parte, do fato de 
terem sido aproveitados, no Oeste, pelas escolas bizantinas, muitos trabalhos 
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da Antiguidade, após o saque de Constantinopla, pelos turcos, em 1453. 
Naturalmente, informações muito fragmentadas sobre o sistema heliocêntrico, 
dos antigos, tiveram grande influência sobre Copérnico. 

Ainda mais, nota-se nesta época uma tendência para refutar a doutrina 
rígida aristotélica, substituindo-a por um processo de pensamento, mais 
amplo e menos doutrinário, como o dos seguidores de Pitágoras e Platão. O 
conceito platônico consiste num ajustamento progressivo do nosso mundo 
interior de idéias e formas de pensar com o mundo exterior dos fenômenos. 
Por volta de 1510, Copérnico enviou para alguns astrônomos de nomeada 
uma carta que é um resumo das idéias contidas em sua obra-prima De Revolu- 
tionibus Orbium Coelestium Libri VI (Seis livros sobre as revoluções dos 
corpos celestes), publicadas pela primeira vez em Niiremberg, em 1543. 

Durante toda a vida Copérnico manteve a idéia da perfeição do movimento 
circular, sem supor a existência de outra forma de movimento. Seguindo as 
tradições das escolas pitagóricas e platônicas, Kepler foi o primeiro a obter 
ótimos resultados, tratando de modo mais amplo o aspecto físico-matemático 
da teoria do movimento planetário. Partindo das observações do astrônomo 
dinamarquês Tycho Brahe (1546-1601), cuja precisão ultrapassou todas as 
anteriores, o astrônomo alemão Johannes Kepler (1571-1630) descobriu as 
três leis que regem o movimento planetário. As duas primeiras foram resulta- 
do de árdua computação trigonométrica, na qual usou as observações de 
Marte, realizadas por Tycho Brahe. Em relação a Kepler, devem ser menciona- 
dos também seu telescópio astronômico e suas Tábuas Rodolfinas. 

Pela mesma época, o astrônomo italiano Galileu Galilei (1564-1642) diri- 
giu seu telescópio, construído em 1609, para o céu e descobriu, em rápida 
sucessão: os mares, as crateras e outras formações montanhosas da Lua; as 
principais estrelas dos aglomerados das Plêiades e das Híades; os quatro satéli- 
tes maiores de Júpiter e sua revolução livre em torno do planeta; a primeira 
indicação dos anéis de Saturno e as manchas solares. 

As observações da supernova, de 1572, por Tycho Brahe, e da de 1604, 
por Kepler e Galileu e, finalmente, o aparecimento de diversos cometas, pro- 
vocaram uma extraordinária revolução nos conhecimentos astronômicos. Con- 
trariamente ao ponto de vista aristotélico, não haveria mais diferenças básicas 
entre a matéria celeste e a terrestre, e as leis que governam a física terrestre 
também deveriam ser aplicadas à astronomia. Tal modo de encarar a natureza 
faltou aos gregos, e foi ele o responsável pelo impulso que as ciências naturais 
sofreram no início do século XVII. Não se deve esquecer que foram os gran- 
des observadores e teóricos dessa época, como Hevelius, Huygens e Halley, 
que ajudaram a erguer a nova astronomia. 


A nova astronomia. Uma época de filosofia natural surge com Newton. Sua 
obra monumental fixa as bases da mecânica teórica. Da combinação de suas 
teorias com sua lei de gravitação, surge a confirmação das leis de Kepler e, 
num só golpe, o estabelecimento, em bases científicas, da mecânica terrestre e 
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celeste. No domínio da óptica, Newton inventou o telescópio refletor, discu- 
tiu o fenômeno da interferência, desenvolvendo as idéias básicas dos princi- 
pais ramos da física teórica. 

Os trabalhos astronômicos de Newton são apenas comparáveis aos de 
Gauss, que contribuiu para a astronomia com a teoria da determinação de 
órbitas, com trabalhos importantes de mecânica celeste, de geodésia avançada 
e a criação do método dos mínimos quadrados. Nunca outro matemático 
abriu novos campos de investigação com tanta perícia, na resolução de certos 
problemas fundamentais, como Gauss. 

São dessa época os notáveis trabalhos de mecânica celeste desenvolvidos 
por Euler, Lagrange e Laplace, e os dos grandes observadores como F.W. 
Herschel, J.F.W. Herschel, Bessel, F.G.W. Struve e O.W. Struve. Finalizando 
este resumo vale a pena lembrar uma data histórica para a astronomia — a da 
primeira medida de paralaxe trigonométrica de uma estrela e, conseqiente- 
mente, da determinação de sua distância, por Bessel (61 Cygni) e F.G.W. 
Struve (Vega), em 1838. Este notável feito da técnica de medida astronômica 
é basicamente o ponto de partida para o progresso das pesquisas do espaço 
cósmico. 


A astronomia moderna. A astronomia, como ciência de observação, teve o 
seu desenvolvimento intimamente ligado aos seus métodos e instrumentos, 
cuja insuficiência fez com que ela ficasse limitada à astrometria, até o advento 
da luneta de Galileu. Foram então vencidas as principais barreiras filosóficas 
existentes contra as interpretações de certos fenômenos registrados desde a 
mais remota Antigúidade, tais como a variabilidade de Algol, das Novas, etc. 

Apesar de Ptolomeu ter noção da diversidade das radiações das estrelas, ao 
estabelecer uma escala de brilho estelar, e o astrônomo holandês David Fabri- 
cius (1564-1617) ter analisado as variações dessas radiações, ao descobrir, em 
1596, a primeira estrela variável, na constelação da Baleia, foi somente no 
século XIX que apareceu a astrofísica. 

Foi o físico alemão Joseph von Fraunhofer, em 1814, quem primeiro teve 
a idéia de estudar a luz do Sol decomposta por um prisma. As incontáveis 
raias espectrais então observadas só foram explicadas pelo físico alemão Gus- 
tav Robert Kirchhoff. Cinco anos depois o astrônomo e físico inglês William 
Huggins aplicou o método espectroscópico às estrelas. Estes três notáveis 
feitos, que iriam permitir o estudo da composição química das estrelas, e o 
rápido desenvolvimento da física, no século XIX, foram as bases que fizeram 
surgir a astrofísica. 

A espectroscopia estelar, a construção dos grandes telescópios, a substitui- 
ção do olho humano pelas emulsões fotográficas e células fotoelétricas, e os 
objetivos de sistematização e classificação, que traduzem as idéias filosóficas 
de Descartes, fizeram a astronomia evoluir mais nestes últimos cinco decênios 
do que nos cinco milênios de toda sua história. A partir deste momento, a 
história da astronomia, em consequência do desenvolvimento tecnológico des- 
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ta segunda metade do século XX, sofre uma tal mudança nos seus métodos, 
que a astronomia deixa o seu aspecto de ciência de observação para se tornar, 
também, uma ciência experimental. 

Com efeito, a astronomia foi, até o advento do primeiro satélite artificial, 
uma ciência de observação. A ela coube a descoberta, mas não a dedução de 
leis, que permitiram ao homem, mesmo no estágio mais primitivo da História, 
desenvolver um método científico na sua expressão mais autêntica — a indu- 
ção. Agora, a astronomia contemporânea, que se caracteriza por um desenvol- 
vimento espetacular da astrofísica, se torna uma nova ciência experimental, 
onde aparecem inúmeros ramos. A sua história deixa de constituir um todo 
para se subdividir em capítulos especiais dedicados ao desenvolvimento da 
astrometria, da astrofísica e dos instrumentos astronômicos. Por outro lado, a 
história da astronomia espacial, que surge com os primeiros satélites artifi- 
ciais, é uma sequência de sucessos da tecnologia contemporânea. 

A astronomia é, na sua essência, a ciência da observação dos astros. Seu 
objetivo é situá-los, no espaço e no tempo, explicar os seus movimentos e as 
suas origens, descobrir a sua natureza e as suas características. Pode-se exercer 
a astronomia como ciência pura ou pesquisa sistemática, o que exige um vasto 
e profundo conhecimento de física e matemática, ou, apenas, com finalidades 
práticas, tais como a navegação, o estabelecimento dos calendários, etc. 

As principais divisões da astronomia são a astrometria, que trata da deter- 
minação da posição e do movimento dos corpos celestes; a mecânica celeste, 
que estuda o movimento dos corpos celestes e a determinação de suas órbitas; 
a astrofísica, que estuda as propriedades físicas dos corpos celestes; a astrono- 
mia estelar, que se ocupa da composição e dimensões dos sistemas estelares; a 
cosmogonia, que trata da origem do universo, e a cosmologia, que estuda a 
estrutura do universo como um todo. 

Poder-se-ia subdividi-la em outros setores, segundo as técnicas empregadas. 
Ter-se-ia, então, a radioastronomia que investiga o universo através das ondas 
de rádio; a astronomia do raio X, que estuda os corpos celestes pelas radia- 
ções X; a astronomia fotográfica, que utiliza processos fotográficos; a astrono- 
mia espacial, que emprega o método das sondas espaciais; a astronomia de alta 
energia, que estuda interações que envolvem altas energias, etc. O tempo tem 
eliminado as subdivisões da astronomia segundo os métodos de observação, 
pois elas dificultam uma visão de conjunto do universo. 

A tendência moderna é agrupá-las em um todo, ao que se daria o rótulo de 
“ciências espaciais”. Toda subdivisão, além de impedir uma maior interação 
de diversos conhecimentos e tecnologias, é efêmera, e visa à elaboração de 
programas de pesquisas, tal é a intromissão mútua entre os diversos campos da 
astronomia moderna. 

Desde o aparecimento do homem sobre a Terra que a sua situação no 
espaço o preocupa. Assim, ao mesmo tempo que se ocupava com a conquista 
do planeta em que vivia, analisava o meio ambiente que o envolvia. O céu 
ocupou, desde as mais remotas eras, uma posição fundamental e privilegiada 


19 


na evolução do conhecimento humano e no desenvolvimento filosófico e 
econômico da civilização. Realmente, o surgimento das grandes descobertas 
só foi possível com o estabelecimento de uma navegação astronômica que, 
permitindo expandir o mundo daquela época, fez surgir a necessidade de uma 
cartografia cada vez mais precisa. Atualmente, a ajuda da astronomia, através 
da sua nova aplicação tecnológica — a astronáutica —, tornou possível a 
elaboração de novas cartas geográficas mais precisas e fiéis, impossíveis de 
serem obtidas sem a associação, aos métodos convencionais, dos novos proces- 
sos surgidos com a tecnologia espacial. Depois da conquista da Terra, surge a 
conquista do espaço. 

A pesquisa espacial deu não só à cartografia, mas a todos os estudos das 
ciências da Terra e, em especial, aos levantamentos dos recursos naturais do 
planeta, um novo dimensionamento. Assim, O homem, ao partir para os as- 
tros, descobriu um processo de levantamento geomorfológico jamais imagina- 
do, onde não existem regiões inacessíveis. Os efeitos que advieram com a 
saída do homem para o espaço estão ainda por serem analisados. Para nós, 
que vivemos esta época histórica da tecnologia, qualquer extrapolação é im- 
possível, como o foi para aqueles que viveram a era das grandes descobertas. 
Só nos resta acompanhar toda essa grandiosa fase de transição da Astronomia 
“e da Astrofísica em Ciências Espaciais, imaginando que o futuro é inenarrável. 

Nesta obra tentamos reunir, além desta visão geral do Universo conhecido 
até os dias de hoje, todas as principais conceituações fundamentais que leva- 
ram os cientistas do século XX à elaboração de uma nova cosmovisão. 
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Astro luminoso e brilhante, centro do sistema planetário em torno do qual 
giram a Terra e os demais planetas, o Sol é a estrela mais próxima da Terra. 
Comparado com as outras estrelas, é de dimensões modestas e de fraco brilho. 
Sua luz leva oito minutos e meio para atingir a Terra, enquanto que a luz da 
estrela mais próxima depois dele — Proxima Centauri — leva quase quatro 
anos. 


Características. Formado por um amontoado de gases quentes, sua massa é 
cerca de 300 mil vezes maior do que a da Terra. Não é fixo no espaço, pois se 
desloca e arrasta consigo todo o sistema planetário na direção de um ponto 
situado na constelação de Lira. 


Os raios solares são as fontes de calor e de luz responsáveis pela vida na 
Terra. Entretanto, com o desenvolvimento da ciência, sabe-se hoje que esse 
não é o único papel do Sol. As explosões solares, que se observam habitual- 
mente na superfície do Sol, são responsáveis pelo aumento da atividade solar, 
da qual derivam as tempestades magnéticas, as auroras polares e as excitações 
ionosféricas, que influem nas transmissões radiofônicas, emissões de televisão, 
etc. 


Cresceu bastante, nos dois últimos séculos, o interesse pelo estudo da 
atividade solar, assim como pela análise do conjunto de formações e fenôme- 
nos diferentes que se produzem na atmosfera solar. Longas observações per- 
mitiram estabelecer várias leis importantes sobre o Sol. O aumento da ativi- 
dade solar, que se repete, em média, a cada 11 anos, é acompanhado por 
torrentes de emissões que influem no espaço que envolve a Terra. 


A física solar é um dos campos mais férteis da astronomia, quer pelos seus 
aspectos puramente científicos, quer do ponto de vista prático. Os estudos 
das propriedades das camadas superficiais do Sol e de suas perturbações per- 
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mitiu desenvolver dois importantes capítulos da física: a espectroscopia, no 
séc. XIX, e a eletrodinâmica dos gases ionizados, no séc. XX. 


Histórico. Embora a física solar tenha sido iniciada com a observação 
telescópica das manchas solares, em 1610, por Galileu, seu autêntico desen- 
volvimento só foi possível com a introdução da análise espectral. 

Após a decomposição da luz solar por um prisma, obtida por Newton, em 
1667, Wollaston observou, em 1802, as raias de absorção do espectro solar, 
que foram classificadas por Fraunhofer, em 1814. O aperfeiçoamento por W. 
Simans, em 1840, de um colimador, tornou possível a construção de um atlas 
do espectro solar. A interpretação das raias de absorção e o enunciado das leis 
de irradiação, por Kirchhoff, possibilitaram a William Huggins, na Inglaterra, 
Angelo Secchi, na Itália,e H. Vogel, na Alemanha, desenvolverem as bases das 
classificações estelares. 

No séc. XIX só a fotosfera, camada exterior do Sol, era observável. As 
outras camadas da atmosfera solar, a cromosfera e a coroa solar, só eram 
acessíveis durante os eclipses solares. O primeiro progresso na técnica observa- 
cional dessas camadas exteriores foi obtido pelo físico e astrônomo francês 
Jules Cesar Pierre Janssen (1824-1907) e pelo astrônomo inglês Sir Joseph 
Norman Lockyer (1836-1920), que desenvolveram um espectro-heliógrafo 
que permitia a observação das protuberâncias fora dos eclipses. 

Em 1930, o astrofísico francês Bernard Lyot (1897-1952) demonstrou que 
o véu de luz parasita que dilui, completamente, a possibilidade de observar a 
luz da coroa solar, mesmo no alto das montanhas, onde o brilho do céu é 
bastante fraco, é oriundo da difusão no instrumental de observação. Assim, a 
difração pelo bordo da objetiva, a difusão pela poeira e ranhuras da superfície 
óptica e a bolha de ar das objetivas são os grandes responsáveis por aquela 
difusão. Fundamentado nessas considerações, Lyot inventa uma luneta, deno- 
minada coronógrafo , que, eliminando e minimizando aqueles efeitos, permite, 
desde 1930, a observação da coroa fora dos eclipses. 

Mais tarde, em 1937, Lyot desenvolveu um método para detectar a coroa 
com luz monocromática, utilizando a propriedade do espectro coronal de 
comportar um certo número de raias de emissão que podem ser de dez a cem 
vezes mais brilhantes do que o espectro contínuo vizinho. Lyot empregou nas 
observações monocromáticas um filtro monocromático do tipo birrefringente 
de Lyot, que isola uma faixa muito estreita de comprimento de onda, centra- 
do sobre uma determinada emissão coronal. Em 1950, o emprego de fotomul- 
tiplicadoras permitiu o surgimento de um novo instrumento — o coronômetro 
de Lyot — que fornece o perfil de uma única raia de emissão de determinada 
raia do espectro. 

Assim, foi o Sol a única estrela acessível à observação em detalhe, o que 
permitiu a formação da base espectroscópica atualmente empregada no estu- 
do da estrutura estelar. Com efeito, para conhecer os fenômenos que se 
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desenvolvem no Sol foi necessário determinar, a priori, a sua constituição 
química. Ora, isso só foi possível com a espectroscopia. 


O espectro solar. O espectro solar compreende um fundo contínuo, emiti- 
do pela fotosfera, raias de absorção, oriundas das camadas gasosas que consti- 
tuem a atmosfera solar, e raias de absorção provenientes da absorção da 
atmosfera terrestre, por essa razão denominadas raias telúricas. Da intensidade 
das raias depende a constituição da atmosfera, indicada no quadro abaixo: 


NÚMERO DE ELEMENTO NÚMERO DE 
ÁTOMOS 


ELEMENTO 


Hidrogênio 1.000.000 Silício 20 
Hélio 50.000-200.000 Enxofre 8 
Oxigênio 500 Alumínio 2a 
Nitrogênio 400 Sódio a 
Carbono 200 Cálcio a) 
Magnésio 33 Ferro Ls] 


Estrutura da atmosfera solar. A região exterior do Sol, comumente deno- 
minada atmosfera, se compõe das seguintes camadas sucessivamente super- 
postas: a fotosfera, a cromosfera e a coroa. 

As radiações observáveis provêm da fotosfera, que constitui o disco solar 
visível e é uma camada de espessura aproximadamente igual a um milésimo do 
raio solar. Na fotosfera, onde a temperatura decresce do interior para o exte- 
rior, e a pressão se mantém na ordem do décimo de atmosfera, há praticamen- 
te equilíbrio radioativo e equilíbrio termodinâmico local. Tais equilíbrios só 
se realizam nas regiões mais profundas, onde há perturbações do equilíbrio 
radioativo, e nas regiões mais superficiais, onde há instabilidade termodinâmi- 
ca local. 

Envolvendo a fotosfera encontra-se uma camada bem mais espessa, de 
alguns milhares de quilômetros, a cromosfera, transparente ao espectro contí- 
nuo, mas opaca nas raias intensas do hidrogênio. Nessa camada a temperatura, 
ao contrário do que ocorre na fotosfera, cresce do interior para O exterior. 

Vê-se, assim, que a temperatura nas camadas exteriores do Sol passa por 
um mínimo, entre a fotosfera e a cromosfera, chegando no limite exterior 
desta a valores tão elevados que impedem a observação da emissão de hidro- 
gênio. 

Inicia-se, aí, a camada denominada coroa, com uma espessura da ordem de 
centenas de milhares de quilômetros, estrutura bastante complexa e tempera- 
tura acima de um milhão de graus. 

A observação da cromosfera só era possível até o advento do coronógrafo, 
instrumento realizado por Bernard Lyot, durante os eclipses totais do Sol, 
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quando o disco lunar encobria totalmente a fotosfera. Hoje em dia, com 
aquele instrumento, é possível estudar-se a estrutura complexa dessa camada e 
analisar a sua atividade. É na cromosfera que se originam as radiações radio- 
elétricas de grande comprimento de onda. 

A observação do Sol mostra que esse astro apresenta uma atividade inten- 
sa, que se traduz por vários efeitos. Assim, em diferentes pontos do Sol é 
possível observar na fotosfera, na cromosfera ou na coroa, fenômenos diver- 
sos que estão em correlação uns com os outros. Esses fenômenos, cuja origem 
está certamente nas grandes profundidades do astro, são localizados em re- 
giões bem definidas, denominadas centros ativos. O aspecto mais notável 
dessa atividade circunscrita é o aparecimento das manchas solares, que atingem 
dimensões tão grandes que podem chegar a ser observadas à vista desarmada. 

A estrutura solar é, desse modo, alterada pela existência dos centros ativos, 
pelo seu número, sua importância e suas condições físicas. O conjunto dessas 
propriedades caracteriza o que se denomina atividade solar. 

As radiações, segundo seu efeito e sua natureza, podem ser consideradas 
como radiações visíveis, radiações em ondas radioelétricas e radiações ultra- 
violetas. A radiação visível é emitida principalmente pela fotosfera; não é 
ligada primordialmente à atividade solar e seus efeitos não dependem da varia- 
ção dessa atividade, nem de sua periodicidade. As ondas radioelétricas trans- 
portam pouca energia e seus efeitos são pequenos sobre a Terra, salvo com 
referência aos registros nos aparelhos de radioastronomia. 

As radiações ultravioletas, entretanto, que se originam na cromosfera são 
de intensidade notável no espectro solar. Além dessas radiações, o Sol emite 
corpúsculos de importância capital na correlação com os fenômenos terres- 
tres. 

As manchas solares são observadas na fotosfera. Aparecem isoladas ou em 
grupos e seus elementos constituintes se encontram associados entre si. As 
manchas têm dimensões que variam dos simples poros, com 1.500 km de 
diâmetro, até'as gigantescas manchas visíveis a olho nu, com 100.000 km. Sua 
estrutura pode ser descrita como constituindo uma região escura central, a 
sombra, e a penumbra, de estrutura filamentosa e de brilhância intermediária 
entre a fotosfera e a superfície geral do disco. 


Fotosfera 


Introdução. A camada exterior da fotosfera constitui o limite do disco 
solar visível em luz branca. Define o ponto zero da escala de altura usada nas 
discussões da estrutura solar. O limite interno fotosférico é definido pela 
máxima profundidade de que provém radiação apreciável. Tal profundidade 
tem sido estimada em mais de 400 km para o interior da esfera solar visível. A 
fotosfera se caracteriza por um espectro contínuo e aproximadamente bran- 
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co. É uma camada fria, com temperaturas decrescendo para o exterior de 
6.000ºK a 4.2009K. 


Estruturas fotosféricas. As principais estruturas fotosféricas são as manchas 
solares, as granulações (grão de arroz) e as fáculas. 


— o E” 4 
nado 


Fig. 1 
Mancha solar, vendo-se a penumbra e as fáculas. 


Manchas solares. São observadas na superfície visível do Sol — a fotosfera. 
Foram os chineses os primeiros a registrá-las. Quando muito extensas, podem 
ser percebidas a olho nu, como notáveis formações escuras, durante o nascer e 
o pôr do Sol. Seu aspecto escuro deve-se ao fato de ser a temperatura das 
manchas solares cerca de 1.500 graus inferior à da fotosfera. 

As manchas não existem no Sol permanentemente: tão rápido surgem, logo 
desaparecem. Seu tempo de vida oscila de algumas horas a vários meses. 
Comumente não são observadas em todo o disco solar, mas apenas em duas 
zonas bastante estreitas, a uma distância aproximada de 5 a 40º ao sul e ao 
norte do equador solar, denominadas zonas reais. Deslocam-se cerca de 14º 
diários, o que reflete a rotação do Sol ao redor de seu eixo. Mas também se 
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verifica um movimento adicional em latitude e longitude, ou seja, o próprio 
movimento das manchas. 

As manchas solares compreendem uma região central escura, denominada 
sombra (umbra), em torno da qual aparece uma região mais brilhante, chama- 
da penumbra. Uma observação de alta resolução mostra pontos brilhantes 
engastados na sombra e filamentos radiais na penumbra. Frequentemente eles 
aparecem aos pares, com polaridade magnética oposta. Em muitas regiões 
ativas várias manchas se associam, dando origem a complicados campos mag- 
néticos. 

Em regra, as manchas surgem em grupos. Seu número em cada grupo é 
muito diverso, chegando, às vezes, a cem. Também suas proporções variam 
muito: de algumas centenas de quilômetros até dezenas de milhares ou mesmo 
centenas de milhares de quilômetros. Além disso, difere muito a estrutura dos 
grupos. Em torno deles, perto das extremidades do disco, notam-se formações 
filamentares mais resplandecentes. 

Para definir a atividade solar em função das manchas solares, os pesquisa- 
dores utilizam o chamado coeficiente de Wolf, que determina tanto o número 
de manchas num grupo determinado, como a totalidade dos grupos. O coe- 
ficiente para cada grupo é igual a dez, mais a quantidade de manchas que o 
grupo possui. Como segundo índice das manchas solares utiliza-se a sua super- 
fície, que se mede em milionésimos do disco solar. Para caracterizar a estrutu- 
ra dos grupos emprega-se a classificação de Waldemeyer. O estudo de todos 
esses índices permite acompanhar as alterações da atividade solar. 

O Observatório Nacional do Rio de Janeiro, como o fazem outros observa- 
tórios astronômicos em todo o mundo, determinava até 1979 diariamente o 
coeficiente de Wolf, a superfície das manchas e seu tipo. As observações si- 
multâneas possibilitam o estudo mais aprofundado desses interessantes fenó- 
menos. Os astrofísicos têm outra importante tarefa: estudam minuciosamente 
as modificações na estrutura dos grupos de manchas solares em lapsos mais 
breves. Para tal fim são utilizados os dados de todos os observatórios. 

As manchas solares possuem fortes campos magnéticos. Determinando o 
campo magnético de diferentes manchas solares, é possível julgar de sua distri- 
buição dentro dos grupos de manchas, o que é importante, sobretudo para 
descobrir as particularidades físicas fundamentais da origem. 

Em 1843, o astrônomo alemão Schwabe conseguiu verificar que as flutua- 
ções do número de manchas ocorriam com regularidade; o número de man- 
chas e suas dimensões iam gradualmente aumentando até atingir um máximo; 
depois decresciam até atingir um mínimo, e assim por diante. O número de 
manchas cresce, a partir do mínimo, durante cerca de quatro anos e meio; 
decresce, depois do máximo, durante seis anos e meio; o período total de 
variação é de 11 anos. 

O ciclo de 11 anos na atividade solar está em íntima correlação com vários 
fenômenos que se passam à superfície da Terra, tais como a frequência das 
auroras boreais, as variações de declinação magnética, as médias das chuvas 
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Protuberância eruptiva de 13 de julho de 1966. 
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em todo o globo etc. Apesar de ter sido inúmeras vezes tentado relacionar a 
atividade solar com os períodos de guerras e os de certas epidemias, nada 
existe de conclusivo. 

Um grande significado para o conhecimento dos processos físicos que se 
efetuam no Sol e influem na atmosfera terrestre oferecem as pesquisas das 
emissões do Sol realizadas por satélites artificiais. Com os aparelhos instalados 
nos satélites, para registrar as irradiações de ondas curtas do Sol, foi possível 
pesquisar, de maneira direta, as irradiações ultravioletas e as torrentes de 
corpúsculos do Sol antes de penetrarem nas camadas densas da atmosfera 
terrestre. O confronto de todos esses dados está permitindo tirar as primeiras 
deduções sobre a relação das irradiações solares com o estado da ionosfera 
terrestre. 


Granulações. As manchas solares são as regiões de perturbações da fotosfe- 
ra. Encontra-se na fotosfera calma ou normal uma fina e variável granulação , 
também denominada grão de arroz. Tal granulação parece brilhante grão em 
contraste com um fundo escuro. Na escala solar, medem esses grãos 400 a 
1.000 km de diâmetro. Uma granulação tem tempo de vida de cerca de três 
minutos. 


Fáculas. Associadas às manchas aparecem as fáculas, mais brilhantes do 
que a fotosfera normal, observáveis sobretudo nos bordos e nos curtos com- 
primentos de onda, o que indica que elas estão situadas a um nível muito 
elevado da fotosfera. 


Cromosfera 


Introdução. Acima da fotosfera se estende a cromosfera. Em virtude de sua 
fraca densidade, manifesta-se nos bordos do disco com um aspecto de emis- 
são, cujas principais raias foram reconhecidas como a origem de diferentes 
colorações perceptíveis nos bordos do disco solar durante os eclipses, moti- 
vando a atual denominação. 

A cromosfera constitui uma camada irregular, que se estende por mais de 
10.000 km acima da fotosfera. Ela é uma fina região de transição entre a fria 
fotosfera e a quente coroa. Sua temperatura varia de 4.200ºK a 20.0009K. 


Formações cromosféricas. Na camada superior da atmosfera solar — a cro- 
mosfera — observam-se formações que apresentam grande interesse. Diferen- 
temente das formações fotosféricas, podem ser vistas em algumas linhas espec- 
trais de hidrogênio (na zona vermelha do espectro) e de cálcio (na zona 
violeta). 

A observação das formações cromosféricas começou a ser feita depois que 
o astrônomo norte-americano Hale inventou o espectro-heliógrafo, aparelho 
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que separa uma única linha espectral e mostra o disco do Sol à luz dessa única 
linha, 

Uma fotografia do Sol tomada em luz monocromática, isto é, composta de 
um só comprimento de onda, recebe o nome de espectro-heliograma. Se o 
comprimento de onda desse espectro-heliograma pertence ao espectro contí- 
nuo, ele possui o mesmo aspecto de uma fotografia comum. Pelo contrário, 
escolhendo-se um comprimento de onda de uma determinada raia de absor- 
ção, cujo comprimento de onda é aquele para o qual a cromosfera é opaca, a 
luz emitida será a da atmosfera solar. Tem-se, assim, um processo de observar 
diretamente certos aspectos da camada cromosférica. 

O espectro-heliograma tem revelado que a cromosfera é constituída de 
granulações de diâmetro de cerca de 700 a 1.600 km, que se agrupam para 
formar aglomerados de até 8.000 km. Essas granulações diferem de um com- 
primento de onda para outro. Na cromosfera foram descobertas formações 
notáveis visíveis: as espículas, as plagas faculares, as erupções cromosféricas e 
as protuberâncias. 


As espículas são pequenas saliências, com tempo de vida da ordem de 
cinco minutos, que se deslocam a 20 km/s, desapatecendo e reaparecendo na 
mesma velocidade; são as partes superiores das granulações cromosféricas. A 
10.000 km de altura elas atingem 40.000ºK. 


Nos espectro-heliogramas foi possível registrar notáveis formações visíveis 
nas linhas do cálcio e do hidrogênio: os chamados flares de cálcio ou hidrogê- 
nio. Da mesma maneira que as fáculas, os flares têm uma estrutura filamentar. 

O estudo dos flares é muito importante, já que o seu aparecimento é 
sintoma de aumento da intensidade da radiação ultravioleta do espectro do 
Sol, radiação que influi diretamente nas camadas superiores da atmosfera 
terrestre. 


Nas praias ou placas faculares que surgem na cromosfera situa-se um centro 
de atividade, acima do qual se produzem erupções cromosféricas muito bem 
visíveis sobre os espectro-heliogramas H, e K. Várias dezenas de erupções 
podem ocorrer num mesmo centro de atividade. Elas são acompanhadas de 
ejeção de gases, as denominadas protuberâncias. Existem dois tipos de protu- 
berâncias: as eruptivas e as quiescentes. 


As protuberâncias eruptivas são claras, com vida de alguns minutos, com 
ejeção de matéria com velocidade superior a 100 km/s, atingindo a altitude de 
40.000 km, em geral. Em alguns casos esse valor é ultrapassado. 

As protuberâncias quiescentes são mais numerosas, mais lentas, menos 
luminosas; sua vida pode durar até vários meses. Em geral estão situadas a 
uma altura de 70.000 a 80.000 km. Raramente ultrapassam a altura de 
300.000 km. 
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Coroa solar 


Descrição. Fotografada pela primeira vez, em 1851, por ocasião de um 
eclipse total do Sol, foi desde então sistematicamente observada durante os 
eclipses posteriores. Durante os eclipses, a luz branca da coroa pode ser vista 
se estendendo por muitos raios solares na forma de extensas formações fila- 
mentares. A luz zodiacal parece ser uma continuação muito tênue da coroa. 

A forma de coroa varia de um eclipse para outro, de acordo com a ativi- 
dade solar. Durante os máximos apresenta um aspecto irregular, com grandes 
jatos equatoriais se estendendo até 12 diâmetros solares. 

Existem dois tipos de coroas: a coroa K e a coroa F. A primeira possui um 
espectro contínuo puro, da mesma cor do Sol, mas cortado por algumas raias 
de emissão, sendo por isso denominada coroa de emissão. Sua polarização 
muito elevada indica que ela é formada por difusão da luz solar sobre um gás 
de elétrons livres. A ausência de raias de Fraunhofer prova que esses elétrons 
são animados de enormes velocidades aleatórias, pois os efeitos Doppler-Fizeau 
fazem desaparecer as raias de emissão presentes na luz incidente. 

A coroa F apresenta um espectro idêntico ao espectro de Fraynhofer 
normal, enquanto que a sua radiação não é polarizada. Ela é proveniente da 
difusão da luz solar por partículas de dimensões superiores a 1 mícron e de 
poeiras distribuídas no espaço interplanetário com forte concentração no 
plano da eclíptica. É também chamada por alguns autores de coroa branca. 

A atividade solar tem grande papel na vida terrestre. Com efeito, nos 
períodos de atividade, jatos de emissões ondulatórias e corpusculares são 
emitidos pelas regiões ativas do Sol. Tais emissões, ao chegarem nas altas 
camadas da atmosfera terrestre, produzem as auroras polares e, perturbando o 
campo magnético terrestre, as tempestades magnéticas. As ligações radioelé- 
tricas são, então, nitidamente afetadas. 

Qual a origem de toda essa enorme quantidade de energia irradiada pelo 
Sol? A Terra só recebe uma fração mínima dessa energia, e tal porção é quase 
cinquenta mil vezes toda a energia consumida pela indústria humana. A cada 
segundo, o Sol emite tanta luz e calor (sem contar as partículas do vento 
solar) quanto o equivalente ao produzido pela combustão de bilhões de tone- 
ladas de carvão. Esta comparação tem por finalidade afastar a hipótese de 
uma reação química como explicação para a origem da energia solar. Mesmo 
que imaginássemos a reação química mais energética possível, que é a combi- 
nação de hidrogênio com oxigênio, o Sol se acabaria em menos de duzentos 
anos. 

Em 1848 o físico alemão Robert von Mayer propôs a hipótese de que o 
Sol deveria alimentar-se da energia cinética dos asteróides ou meteoritos que 
caíssem em sua superfície; o aquecimento causado pelos choques contínuos 
compensaria as perdas por irradiação. Contudo, uma tal chuva de matéria 
seria tão intensa que acabaria por perturbar as órbitas dos planetas! 
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Em 1854, o astrofísico alemão Helmholtz lançou a hipótese da energia 
gravitacional produzida pelas próprias partículas solares entre si ao se aproxi- 
marem sob a ação da gravidade. Retomando essa idéia, Lord Kelvin calculou 
que uma redução do diâmetro solar de 45 metros por ano seria suficiente para 
justificar a quantidade de energia emitida. Todavia, seria necessário que o Sol 
tivesse, há uma centena de milhões de anos, um diâmetro muito superior ao 
que apresenta hoje, e portanto a sua irradiação seria muito maior que a atual, 
o que parece incompatível com o equilíbrio do meio físico terrestre existen- 
te há milhões de anos. 

A descoberta pelos físicos das reações nucleares, que são milhares de vezes 
mais energéticas que as reações químicas, veio solucionar o problema de 
origem da energia das estrelas, e em particular da do Sol. 

No caso do Sol, um ciclo de reações no qual quatro núcleos de hidrogênio 
(prótons) se transformam em um núcleo de hélio será suficiente para explicar 
a origem da energia solar, tendo em vista que a transformação de um grama de 
hidrogênio em hélio libera quase trezentos mil quilowatts-hora. 

Portanto, conhecendo-se a massa e a composição química do Sol, con- 
clui-se que em um milhão de anos ele deve ter queimado somente dois por 
cento do seu hidrogênio, existindo ainda muito por queimar. 
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PLANETAS 


Planetas são corpos celestes de massa muito reduzida, incapazes de gerar 
energia equivalente à das estrelas, e que se movem em órbita elíptica em torno 
delas. Suas massas são, em geral, inferiores a 0,07 da estrela em torno da qual 
giram. Os comprimentos dos raios não podem, todavia, constituir um limite, 
pois existem algumas estrelas muito densas, como as anãs brancas, que pos- 
suem dimensões equivalentes às da Terra. Essa definição exclui os cometas e 
os meteoróides. 

Os únicos planetas realmente conhecidos são os do sistema solar, embora 
se acredite na existência de outros sistemas planetários, particularmente em 
razão das perturbações observadas no movimento de certas estrelas, o que 
parece indicar a presença de um companheiro de massa apreciável. 


Classificação. Os planetas do sistema solar se agrupam em duas classes: a) 
os terrestres ou telúricos, de pequenas dimensões e elevada densidade: Mer- 
cúrio, Vênus, Terra, Marte e talvez Plutão; b) os gigantes ou jupiterianos, de 
grandes diâmetros e baixa densidade: Júpiter, Saturno, Urano e Netuno. Plu- 
tão parece ser planeta sui generis, pois, segundo tudo indica, trata-se de um 
antigo satélite de Netuno. 

Convencionou-se ainda denominar de planetas interiores ou exteriores os 
planetas situados, respectivamente, dentro e além dos anéis de asteróides. 


Movimentos dos planetas. O movimento de um planeta sobre a esfera 
celeste pode ser estudado segundo a posição ocupada por um observador. 
Assim, quando o observador está situado na superfície terrestre, ou, teorica- 
mente, no centro da Terra ou no centro do Sol, têm-se, respectivamente, as 
denominadas posições topocêntricas, geocêntricas e heliocêntricas. 

As posições topocêntricas de um planeta são muito próximas da geocên- 
trica. Tal conclusão não é verdadeira em relação à passagem da posição geo- 
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cêntrica para a heliocêntrica. Na primeira passagem, a distância entre a posi- 
ção do observador, da superfície ao centro da Terra, isto é, o raio da Terra, 
em relação à distância dos planetas à Terra, é desprezível. No segundo caso, 
deve-se considerar que a distância do centro da Terra ao Sol é relativamente 
considerável em relação à distância da Terra aos planetas. Por esses motivos, o 
estudo do movimento dos planetas pode ser geocêntrico ou aparente e helio- 
cêntrico ou real. 


Movimento geocêntrico. Aos primeiros observadores o movimento geocên- 
trico dos planetas pareceu bastante complexo. Aliás, a origem etimológica do 
nome planeta, isto é, “astro errante”, explica essa primeira visão dos astrôno- 
mos. Realmente, enquanto o Sol e a Lua se deslocam no sentido do nascente 
ao poente em relação às estrelas, os planetas descrevem curvas complexas, 
análogas a uma epiciclóide, ao longo do zodíaco, isto é, de uma faixa de 8º de 
cada lado da eclíptica. 


CONJUNÇÃO SUPERIOR 


So 


Máxima 
clongação 
t 
CONJUNÇÃO 60 


Fig. 3 
Órbita de um planeta inferior. Em seu movimento ao redor do Sol, um planeta visto 
da Terra pode se apresentar em diversas posições em relação ao Sol. 
As melhores posições para observar são as da máxima elongação Oeste e Este. 
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O movimento dos planetas se realiza, em geral, no sentido direto, mas, em 
certos momentos, ele muda de sentido e ocorre a rétrogradação, isto é, ele se 
move de leste para oeste. No instante em que o movimento do planeta passa 
de direto para retrógrado, diz-se que o planeta está em estação. 

No estudo do movimento aparente dos planetas é necessário, de início, 
distingui-los em planetas inferiores e planetas superiores; os primeiros estão 
situados no interior da órbita terrestre e os outros não. Os planetas inferiores 
são Mercúrio e Vênus; os superiores são os demais. 


Movimento geocêntrico dos planetas inferiores. Esses planetas não se afas- 
tam do Sol além de um certo limite, em seu movimento aparente, quando a 
reta que liga a Terra ao planeta é, então, tangente à órbita deste último. Esse 
máximo afastamento angular do planeta ao Sol é a denominada elongação 
máxima, que pode ser de 28º para Mercúrio e 48º para Vênus. 

Esses dois planetas são visíveis como astro vespertino, à tarde, no ocidente 
(oeste), após o ocaso do Sol (elongação oriental), ou como astro matutino, de 
manhã, no oriente (este), antes do nascer do Sol (elongação ocidental). 


OPOSIÇÃO 


QUADRATURA QUADRATURA 


CONJUNÇÃO 


Fig. 4 
Órbita de um planeta superior. A melhor época para observar um planeta superior 
é quando o mesmo se encontra em oposição ao Sol. 
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No momento da máxima elongação a metade do planeta parece iluminado 
(dicotomia). Na conjunção superior dá-se o alinhamento planeta-Sol-Terra; na 
conjunção inferior ocorre o alinhamento Sol-planeta-Terra. O planeta se apre- 
senta na fase de planeta cheio (todo iluminado) ou planeta novo (completa- 
mente escuro) quando, respectivamente, na conjunção superior ou inferior. 

Se as órbitas dos planetas inferiores estivessem contidas no plano da eclíp- . 
tica, ter-se-ia a cada conjunção superior uma ocultação do planeta pelo Sol, e 
a cada conjunção inferior uma passagem ou trânsito do planeta diante do Sol. 


Movimento geocêntrico dos planetas superiores. Os planetas superiores po- 
dem, no seu movimento aparente, encontrar-se em uma direção diferente de 
1800 daquela do Sol; diz-se que o planeta se encontra em oposição, quando 
então ele passa pelo meridiano à meia-noite. Quando um planeta se encontra a 
90º do Sol, a este ou a oeste, tem-se a quadratura ocidental ou oriental; 
quando, enfim, a sua longitude geocêntrica é igual, tem-se a conjunção. .Nas 
proximidades da quadratura, os discos dos planetas não são vistos da Terra 
totalmente iluminados. Diz-se, então, que existe uma pequena fase, que será 
mais sensível à medida que o planeta esteja situado próximo da Terra (fase 
gibosa). O intervalo de tempo decorrido entre duas conjunções ou entre duas 
oposições sucessivas denomina-se revolução sinódica. 


Movimento heliocêntrico. Ao tempo necessário para que o raio vetor de 
um planeta descreva uma elipse completa e ocupe a mesma direção no espaço, 
denomina-se revolução sideral, que é o intervalo de tempo decorrido entre 
duas conjunções sucessivas de um planeta em relação a uma estrela considera- 
da fixa, por um observador situado no centro do Sol. Quando se conhece a 
duração média da revolução sinódica, pode-se deduzir, a partir dessa, a revolu- 
ção sideral, pela expressão: 


1 ER o Aa 

p - + 
onde P e T são, respectivamente, a revolução sideral do planeta e da Terra, e S 
a revolução sinódica do planeta. O sinal negativo se refere aos planetas supe- 


riores e o positivo aos inferiores. 


Leis de Kepler. O estudo do movimento aparente dos planetas permitiu a 
Kepler deduzir as leis que regem o movimento real dos planetas em redor do 
Sol. De fato, tal deslocamento em torno do Sol pode ser representado aproxi- 
madamente pelas três leis de Kepler que se enunciam como se segue: 

12 lei: Os planetas descrevem elipses das quais o Sol ocupa um dos focos. 

22 lei: As áreas descritas pelo raio vetor (reta que une um planeta ao Sol) 
são proporcionais aos tempos gastos em descrevê-los. 
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32 lei: Os quadrados dos tempos de revolução são proporcionais aos cubos 
dos semi-eixos maiores das órbitas. 

Se designarmos por P;, e P, os períodos de revolução dos planetas 1 e 2,e 
por a, € a,, OS semi-eixos maiores respectivos, poderemos exprimir a terceira 
lei de Kepler pela fórmula: 


Na realidade tal formulação é aproximativa, pois não se usou a massa dos 
planetas. Designando-se as massas dos planetas por m, e ma e a massa do Sol 
por M, teremos a sua formulação exata: 


a? PP (M+m,;) 
as P (M+m) 


Essa expressão permite determinar a massa dos planetas que possuem 
satélites. 


Plano da órbita 


Órbita 


Plano da eclíptica 
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Órbitas. Os elementos das órbitas dos planetas servem para fixar sua posi- 
ção no espaço. Tais elementos, em número de seis, são os seguintes: 

1. A “inclinação i, ângulo que faz o plano da órbita com plano de referência 
que é geralmente a eclíptica para as órbitas planetárias e o equador do planeta 
para as órbitas dos satélites. 

2.A longitude do nodo ascendente 9, ângulo que faz a intersecção dos 
planos da órbita e da eclíptica com 'a linha dos equinócios. Este ângulo 
conta-se de O a 360º a partir do ponto vernal até o nodo ascendente. 

3.0 semi-eixo maior a da órbita. Este elemento está associado à duração 
da revolução sideral P e desse modo ao seu movimento médio através da 
terceira lei de Kepler. 

4. A excentricidade da órbita e ou o arco y cujo seno é igual a excentrici- 
dade (e = sen q). 

5. O argumento de latitude do periélio (ou do periastro) «, ângulo compre- 
endido entre a direção do nodo ascendente e a direção do periélio (ou do 
periastro). A longitude 7 ou a latitude do periélio (ou do periastro) «w pode 
igualmente ser empregada (m = S2 + q). 

6. O instante T da passagem ao periélio (ou periastro). 

Os elementos de uma órbita provisória se obtém a partir de três obser- 
vações não muito próximas, expressas em coordenadas equatoriais (ascensão 
reta e declinação) ou eclípticas (longitude e latitude). Considerando que os 
três pontos observados e o astro central se encontram no mesmo plano, 
fazendo-se intervir a segunda lei de Kepler pode-se, por aproximações suces- 
sivas, determinar a posição dos três pontos orbitais e desse modo deduzir os 
elementos da órbita do corpo celeste considerado. 

Tem-se assim uma órbita kepleriana, que satisfaz ao problema dos dois 
corpos, fácil de solução. Aliás, os planetas exercem uns sobre os outros atra- 
ções não desprezíveis, de tal modo que o seu movimento kepleriano sofre 
perturbações, o que leva a considerar os planetas descrevendo uma órbita 
cujos elementos não são constantes, mas lentamente variáveis em função do 
tempo. Em uma determinada época os valores desses elementos definirão uma 
órbita osculatriz à órbita real. Tal noção de órbita osculatriz foi introduzida, 
em 1756, por L. Euler para definir a influência das perturbações. Trata-se, 
como já vimos, de uma órbita que se modifica no decorrer do tempo, de 
maneira que os seus elementos são denominados de elementos osculadores. 

Distinguem-se dois principais tipos de perturbações planetárias: as pertur- 
bações periódicas, de curto e longo período, segundo os quais os elementos 
osculadores variam de um certo valor, e as perturbações seculares segundo as 
quais os elementos osculares se alteram num mesmo sentido de modo contí- 
nuo. 

Dois são os métodos utilizados no cálculo das perturbações. O primeiro é o 
método das perturbações gerais, constituído por séries matemáticas por in- 
termédio das quais é possível reencontrar as posições dos corpos celestes num 
determinado momento do passado assim como prever suas posições no fu- 
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turo. O segundo método das perturbações especiais baseia-se no processo das 
integrações numéricas que fornece as posições dos corpos celestes em instan- 
tes considerados em intervalos de tempo determinados. 
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MERCÚRIO 


Histórico. Conhecido desde a mais remota era, a mais antiga referência se 
encontra entre os babilônios. Segundo: tudo indica, a mais remota observação 
de Mercúrio foi efetuada em 15 de novembro (19 Thoth) do ano 265 aC., 
quando o planeta se apresentou alinhado com as estrelas Alfa e Beta do 
Escorpião a uma distância de um diâmetro lunar. Em 9 de junho de 118d.C., 
os chineses observaram-no próximo do aglomerado do Presépio no Câncer. 

Os antigos consideravam-no como dois objetos celestes diferentes. Os gre- 
gos chamavam Apolo, deus do dia, à estrela da manhã, e Mercúrio, deus dos 
ladrões, à estrela da tarde, que aproveitavam o anoitecer para cometer as suas 
ações. Viam-no os helenos como dois planetas, um da manhã e outro da 
tarde, à semelhança do que ocorreu durante muito tempo com Vênus. Idên- 
tico fato registram os escritos egípcios e hindus. Só muito mais tarde foi que 
se reconheceu definitivamente serem esses dois astros um único, pois eles 
nunca apareciam juntos, tendo-se conservado apenas o nome da estrela da 
tarde: Mercúrio. 

O atual nome dos planetas vem do latim, mas quase todos são tradução dos 
vocábulos gregos pelos quais se designavam esses astros. 

Mercúrio recebeu diversas denominações: Appolon no vale do Nilo; Ninib, 
Nabou ou Nebó (a inteligência suprema) na Babilônia; Boudha (o saber supre- 
mo) na Índia; Mokin ou Monin (deus da perfídia) na Fenícia; Chin-Sing (o 
planeta da hora) na China; Odin (país dos deuses) entre os Escandinavos; 
Wodan (país dos deuses) entre os Germanos; Hermes (desejo passional e prin- 
cípio fecundante que exprime a idéia de movimento) na Grécia antiga. Deste 
último vocábulo, deriva a ciência hermografia, que trata do estudo e descrição 
do planeta. 

Desde a mais remota Antiguidade um dia da semana (quarta-feira) lhe é 
consagrado: Mercuri dies, dia de Mercúrio, em latim; mercredi, em francês. O 
nome inglês deste dia, wednesday, provém do anglo-saxônico wodnes daeg, 
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dia de wotan, grande deus dos germanos e escandinavos, associado ao planeta 
Mercúrio. Na Índia, a quarta-feira é o Boudha-vára, dia de Boudha, o planeta 
Mercúrio. 

É desde a Idade Média representado pelo símbolo % ao qual se acrescentou, 
nos tempos modernos, uma cruz. Scaliger reconheceu nesta iconografia um 
caduceu dos deuses. 


Observação de Mercúrio. A observação de Mercúrio faz-se em virtude de 
sua vizinhança do Sol, muito perto do horizonte — uma ou duas horas antes 
ou depois do nascer ou do pôr do Sol. É, entretanto, de observação muito 
difícil, porque sua elongação, ou melhor, sua distância angular com o Sol, 
visto da Terra, nunca ultrapassa 28º. Consta que Copérnico ao morrer lamen- 
tava não ter podido observar Mercúrio, pois nas latitudes da Polônia o planeta 
nunca atinge uma altura conveniente a sua observação. 

Observando Mercúrio ao telescópio, o que primeiro atrai a atenção são as 
suas fases. Foi Johannes Hevelius (1611-1687) quem primeiro descobriu as 
fases do planeta em 22 de novembro de 1644, em Dantzig. As suas fases são 
análogas às de Vênus, descobertas por Galileu, em 1610. Quando se acha na 
conjunção inferior com o Sol, o planeta é invisível (corresponde à fase da 
Lua nova); quando em conjunção superior, apresenta todo o disco iluminado 
(fase análoga à da Lua cheia). Na realidade, Mercúrio é invisível em ambos os 
casos, pois na conjunção superior, ainda que completamente iluminado, sua 
pequena distância angular ao Sol impossibilita sua observação. 

As melhores épocas para observar Mercúrio correspondem à proximidade 
das máximas elongações, cujas fases são equivalentes às dos quartos crescentes 
e minguantes da Lua. Esses períodos de melhor observação ocorrem durante a 
elongação oeste, um pouco antes do levante do Sol, e na maior elongação 
leste, depois do ocaso. 


Superfície. Foi o astrônomo italiano Giovanni Schiaparelli (1835-1910), 
em 1889, quem observou pela primeira vez manchas escuras no disco do 
planeta, tendo então calculado, por meio da ausência de deslocamento dessas 
manchas, ser o movimento de rotação do planeta igual ao do movimento de 
translação. Pensou-se, então, que Mercúrio manteria sempre a mesma face 
voltada para o Sol. Deve-se notar que essa observação não foi confirmada em 
1965 pelo técnico em radarastronomia Gordon Pettengill, de nacionalidade 
norte-americana, que, ao analisar os ecos de radar refletidos por Mercúrio, 
concluiu que o planeta gira num período de 58 dias. 

Dos poucos observadores que realizaram pormenorizado estudo dos aci- 
dentes de Mercúrio, devem-se citar Schiaparelli, na Itália, Eugene M. Anto- 
niadi (1870-1959), na França, e Edward Emerson Barnard (1857-1923), nos 
E.U.A. Dos dois primeiros são muito difundidos os mapas que traçaram, os 
quais, embora pareçam, de início, em desacordo, são, após cuidadosa compa- 
ração, bem semelhantes nos pontos essenciais. Esse fato, aliás, é explicado 
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Fig. 6 
A nova imagem de Mercúrio. Esta fotografia foi tirada a uma distância de 
aproximadamente 90 mil quilômetros pela Mariner 10 (Foto NASA). 


pela impossibilidade de dois indivíduos desenharem da mesma maneira obje- 
tos imprecisos. No curso das suas pesquisas polarimétricas, o astrônomo fran- 
cês Audouin Dollfus (1924- ) mostrou ser a superfície do planeta análoga 
à da Lua, chegando a afirmar: 

“Nas melhores condições de observação, com grandes refratores, o planeta 

Mercúrio apresenta manchas muito semelhantes às observadas na Lua a 

olho nu”. 

Tal era o estado de conhecimento, até março de 1974, quando as câmaras 
de TV da nave espacial norte-americana Mariner 10 enviaram as primeiras 
fotos da superfície do planeta. 

Uma outra lua! — foi a exclamação dos astrônomos ao inspecionarem o 
relevo crateriforme das fotos. A surpresa foi relativa, pois experiências em 
radarastronomia haviam registrado a existência de cinco grandes aspectos cir- 
culares em Mercúrio, que tudo indicava serem crateras, como, aliás, foi anun- 
ciado. 

A inspeção cuidadosa mostrou numerosas crateras, escarpas, estrias, sulcos, 
depressões circulares e planícies relativamente planas. A maior parte dos as- 
pectos lembra os da superfície lunar. As planícies apresentam as mesmas 
características dos mares lunares. 

A ausência de extensos e bem limitados mares surpreende a qualquer pes- 
quisador que inspecione as fotos do Mariner 10. As áreas lisas de Mercúrio 
parecem velhas superfícies lunares de inundação de lavas, tais como o fundo 
da grande cratera de Ptolomeu. 

Uma bacia de mais de 1.300 km de diâmetro parece com o Mare Orientale 
da Lua, se bem que ela apresente mais crateras do que qualquer região similar 
na superfície lunar. 

Algumas escarpas ou penhascos de mais de 300 km de comprimento, que, 
no início, atraíram a atenção dos astrônomos, parecem resultantes da contra- 
ção da crosta em virtude da ação de forças compressivas na superfície do 
planeta. . 

A partir das fotos do Mariner 10 foi possível desenvolver as primeiras 
hipóteses sobre a evolução dos aspectos físicos do planeta. 

Assim, a ausência de erosão atmosférica sobre Mercúrio evidenciou que o 
planeta não possui nenhuma atmosfera significativa desde a sua origem quan- 
do ocorreram pesados bombardeamentos de meteoritos, responsáveis pelas 
crateras de impacto. 

Por outro lado, a presença de mares e crateras de inundação indica que, no 
início, Mercúrio experimentou uma época de intenso vulcanismo posterior ao 
período dos bombardeamentos meteóricos. Tudo parece indicar que a extensa 
inundação dos mares e fundos de crateras é de composição similar à da Lua. 


Atmosfera. Ainda que Schiaparelli e Antoniadi tenham concluído que pe- 
quenas nuvens esbranquiçadas obscureciam frequentemente as manchas es- 
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curas do planeta, esses fenômenos de difícil percepção justificam certa reserva 
no que se refere à realidade de tais nuvens. 

Várias são as razões desfavoráveis à existência da atmosfera em Mercúrio: 
19) a fraca velocidade de escape na superfície mercuriana (4,3 km/seg) é insu- 
ficiente para reter o gás, sobretudo tendo em conta a elevada temperatura do 
planeta; 2º.) o poder de reflexão muito reduzido (0,056), quase idêntico ao dá 
Lua, indica que a luz é mais refletida por uma superfície sólida do que por 
uma atmosfera; 3º.) a observação de Mercúrio, quando ele se acha na fase de 
crescimento, revela que os seus “cornos” crescentes não se estendem além de 
seus limites geométricos, isto é, não há efeito crepuscular de difusão ou de 
refração na atmosfera, produzindo uma extensão aparente dos “cornos” para 
a porção não iluminada do disco, como se observa em Vênus, frequente- 
mente. 

As fotos transmitidas pela sonda Mariner 10, em março e em outubro de 
1974, evidenciaram a completa carência de atmosfera no planeta. 

A imagem atual que se possui de Mercúrio é a de um planeta em que a 
ausência de erosão se conservou em seu estado primitivo: árido, desolado, 
mais agressivo à vida do que a Lua. 
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VÊNUS 


Histórico. Vênus, o planeta das nuvens, que se vê cintilar, por vezes, como 
estrela da tarde, entre as nuvens rasas do crepúsculo, ou como estrela matu- 
tina, entre as da aurora, tem sido objeto de atenção especial (até mesmo de 
adoração e de inspiração poética) desde os mais remotos tempos. Referências 
a seu respeito encontram-se nos manuscritos milenares dos maias, egípcios, 
caldeus, chineses, etc. 

Os astrônomos caldeus lhe consagraram, há mais de 4.000 anos, um dia da 
semana — dito em latim veneris dies — a sexta-feira. A mais antiga referência 
sobre Vênus está relatada num documento de 685 a.C., proveniente da biblio- 
teca de Assurbanipal, no qual se estuda a visibilidade oriental e ocidental do 
planeta, enquanto Ptolomeu informa que Vênus ocultou a estrela Eta da 
Virgem, no dia 12 de outubro (13 Messori) do ano 271 a.C. 


Associada à deusa da beleza e do amor desde as mais remotas épocas, a sua 
representação primitiva, de um círculo e um traço reto, parece simbolizar a 
vida e a fecundidade. A partir da Idade Média, ele passou a ser designado pelo 
símbolo 2, um espelho, que é o objeto característico da mulher vaidosa de sua 
beleza. 


Vênus, a popular estrela do pastor, possui diversas denominações: Sukra (o 
esplendor) ou Daitya-guru (o mestre do titã), na Índia; Vennou-he siri (o 
pássaro Vennou de Osíris) e Pnouter-ti (o deus da manhã), no Egito antigo; 
Phosphóros (a estrela matutina) e Hísperos (a estrela vespertina), na Grécia. 
Homero dedicou-lhe alguns versos, na Ilíada, chamando Hísperos e Phôs- 
phóros a Vênus como estrela vespertina e como estrela matutina, respecti- 
vamente. 

Pitágoras, três séculos antes de Cristo, afirmou serem esses dois astros um 
único, mas foram os sacerdotes egípcios os primeiros a descobrirem que Vê- 
nus, do mesmo modo que Mercúrio, girava em torno do Sol. Como informa 
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Antoniadi, essa idéia era ensinada pelos pitagóricos, por Vitrúvio, pelo impe- 
rador Juliano o Apóstata e, muito mais tarde, por Copérnico. 


Fases de Vênus. À semelhança de Mercúrio, Vênus exibe uma série comple- 
ta de fases, que foram descobertas, pela primeira vez, no mês de setembro de 
1610, por Galileu. Esse fenômeno, que deve ter causado ao ilustre astrônomo 
imensa euforia, pois constituía mais uma prova da teoria copernicana, ficou 
oculto, segundo um velho costume da época. Mas, para poder justificar a 
descoberta, em caso de surgir um rival, o astrônomo de Pisa utilizou o seguin- 
te anagrama: Haec immatura a me jam frustra leguntur, 0.)., que significa: 
“Estas coisas, não maduras e ainda ocultas para os outros, são lidas por mim”. 
Realmente, sob este criptograma era bastante difícil encontrar a idéia das 
fases de Vênus. Entretanto, dispondo-se estas 36 letras em outra ordem, 
tira-se a seguinte frase: Cynthiae figuras aemulatur mater amorum, que tradu- 
zida significa: “A mãe dos amores imita as fases de Diana”. 

Quando o planeta Vênus está mais afastado da Terra, na conjunção supe- 
rior, ele se acha completamente iluminado; quando se aproxima e alcança a 
elongação, torna-se primeiro giboso (isto é, com uma forma intermediária 
entre o cheio e o dicotomizado) e, depois, dicotomizado. Quando, enfim, vai 
da elongação para a conjunção inferior, torna-se invisível, pois tem o seu 
hemisfério não-iluminado voltado para a Terra. 


Fenômeno do máximo brilho. Vênus, em dias claros, é visível até mesmo 
ao meio-dia. 

Em outros tempos, considerou-se esse fenômeno como extraordinário. 
Desde as mais remotas eras, conhecem-se inúmeros casos em que a visibilidade 
diurna de Vênus produziu grande alarde. Não se costumava, de modo algum, 
supor nessa época que um brilho particular do planeta estivesse ocorrendo. Ao 
contrário, formava-se um grande escândalo e, na maioria dos casos, os povos 
supersticiosos consideravam o fenômeno como um sinal de presságio de inú- 
meras desgraças. 

Tomando-se as necessárias precauções, principalmente afastando a vista da 
luz solar direta, não é difícil encontrar Vênus, a olho nu, durante o seu 
período de máxima intensidade luminosa, a qualquer hora do dia. Natural- 
mente se as condições atmosféricas forem favoráveis. 

A curva de luz de Vênus mostra um brilho máximo entre a conjunção 
inferior e a maior elongação Este e Oeste do planeta. A determinação prévia 
da época do maior brilho foi um problema muito estudado e uma extensa 
literatura se desenvolveu. 

Em suas pesquisas através da sensação geral despertada pela visibilidade de 
Vênus, em dias claros, o astrônomo inglês Edmond Halley, em 1716, estudou 
o problema matematicamente de modo a solucioná-lo, como aliás o fez. Re- 
sultados análogos foram obtidos por Euler, Lalande, Delambre, etc. Até hoje 
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emprega-se a fórmula de Halley e Euler para prever o brilho máximo de 
Vênus. 

Segundo Halley, o maior brilho produz-se, aproximadamente, 36 dias antes 
ou depois da conjunção inferior. O interesse foi tão grande em determinada 
época que se chegou a construir um pequeno aparelho para prevê-lo. 

Réalmente, na sua qualidade de planeta inferior, isto é, situado entre a 
Terra e o Sol, Vênus nunca se afasta muito do astro do dia, sendo o afasta- 
mento angular máximo de Vênus ao Sol, visto da Terra, de cerca de 48º. O 
máximo brilho de Vênus ocorre, aproximadamente, 36 dias antes ou depois 
da conjunção inferior, a uma distância angular de mais ou menos 38º a 39º 
do Sol; então, a sua fase é como a da Lua, cinco dias depois da conjunção. 
Portanto, Vênus é tão brilhante que pode ser visto a olho nu, em pleno dia, 
com a única condição de se saber para onde é necessário dirigir o olhar. 


Superfície. Apesar do seu brilho, Vênus foi o planeta mais envolto em 
mistério, em virtude das permanentes camadas de nuvens que o envolvem. Em 
outubro de 1975 ,as sondas soviéticas Venera começaram a desvender os misté- 
rios da superfície de Vênus, quando então dois satélites artificiais foram 
colocados em redor do planeta e duas sondas pousaram pela primeira vez em 
duas diferentes regiões da sua superfície. O sucesso das estações automáticas 
Venera 9 e 10 que desceram, respectivamente, em 22 e 25 de outubro de 
1975, foi espetacular, tendo em vista que com elas se obtiveram as primeiras 
fotografias do solo de um planeta tiradas por uma sonda pousada em sua 
própria superfície. É contraditório que essas fotos tenham sido obtidas pela 
primeira vez em Vênus, onde as condições reinantes são realmente infernais, 
com temperatura de 480ºC e pressão de 90 atmosferas! Era de se esperar que 
tais fotos fossem obtidas pela primeira vez no planeta Marte onde as condi- 
ções são muito mais favoráveis. Entretanto, convém lembrar que as duas 
tentativas soviéticas efetuadas em 1971 e 1974 em Marte fracassaram. Somen- 
te, em 1976, duas sondas norte-americanas, as Viking 1 e 2; conseguiram 
obter fotos da própria superfície do planeta. 

Até outubro de 1975 considerava-se impossível a obtenção de fotografias 
do solo de Vênus, tendo em vista a espessa e permanente camada de nuvens 
que ao redor do planeta parecia impedir a passagem de quantidade suficiente 
de luz solar. Tal conclusão se tornou mais evidente, após a descida da sonda 
soviética Venera 8, quando se registrou que só 1% da radiação atingia o solo 
do planeta. Certos desse resultado, os soviéticos dotaram as sondas Venera 9 
e 10 de projetores que assegurariam a iluminação das regiões vizinhas do 
ponto de aterrissagem. Toda essa precaução foi inútil. Para surpresa geral, os 
panoramas transmitidos eram muito nítidos e bem contrastados, desde os pés 
da sonda até o horizonte. A atmosfera de Vênus é, portanto, muito bem 
transparente, deixando passar diretamente parte dos raios solares, o que per- 
mitirá no futuro fotografar a superfície do planeta a partir de uma altitude 
relativamente alta. 
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Fig. 7 
Imagem do planeta Vênus obtida pela nave espacial norte-americana Mariner 10, em 
6 de fevereiro de 1974, quatro dias depois do lançamento da nave em direção ao 
planeta Mercúrio, quando a distância da nave a Vênus era de 720 mil quilômetros. 
Alguns dos aspectos superficiais dessa foto, entre eles a faixa escura, análoga 
à forma de uma letra Y, foram inúmeras vezes observadas da Terra. 
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O que revelaram as fotografias das sondas Venera 9 e 10 constituiu outra 
surpresa para os planetólogos: elas mostram campos de pedras com bordos 
bem determinados que testemunham uma formação recente, quando se imagi- 
nava uma superfície muito lisa, resultante de uma longa e permanente erosão 
do tipo eólica. 

Enfim, depois de séculos de pesquisas, os segredos da superfície do planeta 
Vênus foram revelados pelo radar-altímetro da sonda norte-americana Pio- 
neer-Venus-l. A descoberta dos acidentes de sua superfície constituiu um dos 
mais importantes progressos da astronomia planetária, pois, inteiramente co- 
berto por um espesso envoltório de nuvens, o relevo do solo venusiano foi até 
a chegada da Pioneer-Venus um grande mistério. 

Hoje sabe-se que em longos traços o globo venusiano compreende uma 
imersa planície ondulada com alguns pequenos vales e três enormes maciços 
montanhosos. Na realidade, esse aspecto começou a ser revelado pelas pri- 
meiras sondagens efetuadas inicialmente pelas ondas radioelétricas emitidas 
pelos possantes radares terrestres que conseguiram atravessar as espessas nu- 
vens que envolvem o planeta. Assim, algumas regiões montanhosas, enormes 
crateras e vales foram conhecidos pelos radares terrestres de modo muito 
pouco preciso. O grande progresso qualitativo só foi realmente possível com a 
sonda Pioneer-Venus-l, que em 18 meses ao redor do planeta conseguiu 
efetuar um levantamento cartográfico de 93% da superfície de Vênus, que, 
além de revelar todas as formações de dimensões superiores a 25 km, conse- 
guiram determinar a altitude dessas formações com uma precisão de até 200 
metros. Somente as regiões polares foram excluídas dessa primeira cartografia 
venusiana. 

Pelas sondagens da Pioneer-Venus-1, é possível caracterizar a existência de 
três principais espécies de acidentes venusigráficos: planaltos de proporções 
continentais, terras baixas e uma imensa planície ondulada, que envolve cerca 
de 60% de toda a superfície do planeta. Esse último tipo de relevo está 
situado próximo ao raio médio do planeta, da ordem de 6 mile 51 km, que os 
astrônomos convencionaram denominar de “nível do mar”, por analogia com 
o nível zero usado no nosso planeta como referencial para as altitudes. 

Esse nível do mar de um planeta árido é na realidade a altura média da 
grande planície venusiana. O segundo tipo de relevo são as terras baixas, cons- 
tituídas por vales pouco profundos, que se assemelham às bacias oceânicas da 
Terra. Elas representam 16% da superfície de Vênus, em oposição aos dois 
terços ocupados pelos oceanos terrestres. Os restantes 24% da superfície de 
Vênus constituem os planaltos, situados a mais de um quilômetro do nível 
médio formados pelas planícies venusianas. O intervalo de variação entre os 
pontos mais elevados e as maiores depressões do planeta é 13 mil e 700 m, va- 
riando esses valores de 2 mil e 900 m abaixo do nível médio até 11 mile 800 m 


acima. 
Os dois maiores maciços montanhosos que se elevam acima da planície 


venusiana são: Terra Ishtar e Terra Aphrodite assim designados pelos dois 
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principais responsáveis pela experiência Pioneer-Venus-l, os astrônomos nor- 
te-americanos Gordon Pettengille Harold Mazursky em homenagem à deusa do 
amor. O maior deles, a Terra Aphrodite, situado próximo ao equador, possui 
uma área equivalente à metade Norte da África, medindo 9 mil e 700 km em 
longitude por 3 mil e 200 km em latitude. Essa região não possui planície, ela 
consiste em duas áreas montanhosas separadas por uma região um pouco 
menos elevada. Os maciços a Oeste culminam até 9 mil metros e a Leste a 4 
mil e 300 metros. Sua região oriental é limitada por um enorme vale de 280 km 
de largura e 2 mil e 250 km de extensão, onde se encontra o ponto mais baixo 
de Vênus situado a 2 mil e 900 metros abaixo do nível médio de referência. 
Não existe registro de atividade vulcânica nesse continente que parece ser de 
origem geológica muito antiga. 

Embora nas cartas a Terra Ishtar apareça muito maior em virtude do efeito 
de projeção cartográfica, como a Groenlândia nos mapas terrestres, na realida- 
de sua área é inferior à de Aphrodite. No entanto, Terra Ishtar é o mais 
elevado e mais notável planalto de proporções continentais do planeta. Situa- 
do no hemisfério Norte, Ishtar apresenta várias cadeias de montanhas. Sua 
parte central é um enorme planalto — Planum Lakshmi, situado a 3 mil 
metros de altitude acima da planície média de Vênus. Esse planalto é limitado 
a Oeste e ao Norte por duas cadeias de montanhas — os Montes Aknua e 
Monte Freija que se elevam, respectivamente, de 6 a 7 mil metros acima do 
nível médio. A Leste se encontra a cadeia dos Montes Maxwell, a mais alta 
região já encontrada até agora em Vênus. Por outro lado, será conveniente 
lembrar que as sondagens em radar sugerem ser esta a região mais acidentada 
do planeta. 

Outros dois relevos dignos de registro são Regio Beta e Regio Alpha, que 
foram razoavelmente observados pelos radares terrestres. O principal deles, 
Regio Beta, localizado a 30 graus de latitude Norte, parece constituído pela 
justaposição de dois grandes vulcões do tipo caldeira. Esses imensos vulcões 
gêmeos foram denominados de Mons Theia e Mons Rhea que além de estarem 
situados a 4 mil metros de altitude, cada um, distanciam-se entre si de 2 mil 
100 metros. Formados por rochas basálticas, parecem constituir o maior as- 
pecto vulcânico isolado já identificado no sistema solar. Regio Alpha, âcerca 
de 20 graus de latitude Sul, parece nas telas de radar um terreno extremamente, 
irregular, com uma sequência de fraturas paralelas em toda sua extensão. 
Situado a 1 mil e 800 metros acima da planície venusiana, compreende formas 
de origem antiga e recente. 

Ao desvendar os mistérios de sua superfície, os astrônomos encontraram-se 
imediatamente em face de um novo enigma — como seria possível explicar 
que Vênus e a Terra apresentassem relevos tão diferentes? Os dois planetas 
possuem praticamente as mesmas dimensões e parecem ter-se formado na 
mesma região do sistema solar. Como é possível explicar inexistência de pla- 
cas tectônicas como as terrestres? Com efeito, enquanto a Terra possui uma 
crosta muito delgada, com seis placas tectônicas principais que se movem, a 
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crosta do planeta Vênus parece ser formada de uma única placa tectônica 
basáltica, de grande expessura. Por outro lado, essa placa única é complemen- 
tada por um supercontinente granítico que ocupa 85% da sua superfície total, 
ao contrário do que ocorre na Terra, onde os continentes ocupam somente 
30% da superfície total do globo terrestre. Esse imenso supercontinente, em 
sua maior parte, é ocupado por uma planície com ondulações inferiores a 1 
mil metros de amplitude, e na qual registram-se algumas grandes crateras 
pouco profundas, provavelmente produzidas por impactos meteóricos. Tudo 
isso mostra que talvez a maior parte da superfície tenha uma idade de 3 a 4 
bilhões de anos, portanto bastante antiga. Imagina-se que esta crosta de for- 
mação basáltica teria se formado durante os dois primeiros bilhões de anos da 
história venusiana, bloqueando desse modo o processo tectônico das placas, 
como o conhecemos em nosso planeta. Tal evolução deve estar associada ao 
desaparecimento rápido da água em Vênus e o consegiente aparecimento de 
uma espessa camada atmosférica responsável pela elevada temperatura aí rei- 
nante, de cerca de 450º Celsius no nível do Sol, como determinaram as naves 
soviéticas Venera. 


Apesar dos notáveis resultados obtidos pela Pioneer-Venus-l, a NASA já 
possui o projeto para enviar uma missão em 1985: Voir-Venus Orbiting Ima- 
ging Radar — que permitirá a obtenção de um levantamento muito mais 
preciso do planeta, capaz de determinar formações de dimensões inferiores a 
1 quilômetro e alturas com precisão de 50 metros. 


Atmosfera. A existência de uma atmosfera em Vênus constitui fato univer- 
salmente aceito pelos astrônomos. Dois meios de observação têm constatado 
ser essa atmosfera profunda e densa. Sabe-se que as radiações de longo 
comprimento de onda, como o infravermelho, penetram mais profundamente 
nas camadas gasosas do que as de curto comprimento. Todavia, fotografias de 
Vênus, tomadas como radiações infravermelhas, matêm as aparências do pla- 
neta: mostram uma camada uniforme e sem características de superfície sóli- 
da. Conclui-se, pois, que as radiações infravermelhas não atravessam toda a 
camada nevoenta até a superfície sólida, mas que O infravermelho atravessa 
apenas o nível superior atmosférico visível a olho nu. A prova de que não é só 
densa, mas também profunda, resultou da observação da passagem de Vênus 
pelo Sol, pois o halo que envolve o planeta, quando o seu disco tangencia o 
limbo do Sol, tem sempre sido notado. 

Em nossas pesquisas, no Observatório Nacional do Rio de Janeiro, observa- 
mos inúmeras vezes uma brilhante calota polar, limitada frequentemente, mas 
não sempre, por uma faixa escura que corresponde a um colar polar, como 
observou um grande número de observadores, dentre os quais MacEwen, 
Heath, Phillips, Moore. 

Outra observação, também usualmente efetuada, no Rio de Janeiro, no 
curso de nossas pesquisas, são certos aspectos em forma de faixas escuras que 
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assumem às vezes os aspectos de um V ou Y deitado como muito bem os 
definiu o astrônomo francês Charles Boyer. 

Todos estes aspectos cuja existência era posta em dúvida, tal era a dificul- 
dade em defini-los, foram confirmados pela nave Mariner 10, que traçou a 
primeira carta meteorológica da alta atmosfera estratificada de Vênus. 

Muito controvertidas são as conclusões acerca da natureza da atmosfera do 
planeta Vênus. Segundo os pesquisadores, um espectro análogo ao de Vênus 
só pode ser obtido com uma espessura considerável de gás carbônico, em alta 
pressão. Efetuada a verificação, tomando-se um tubo de 20 cm, contendo gás 
carbônico comprimido a 10 atmosferas, notou-se que a absorção era mais 
fraca do que a fornecida por Vênus, o que indica ser enorme a quantidade de 
gás carbônico de sua atmosfera. 


Clima. Por muito tempo, a temperatura do planeta foi motivo de contro- 
vérsias. Sabe-se, atualmente, que é muito quente, pois a atmosfera densa, em 
especial, de dióxido de carbono e as nuvens, retém o calor que por outro lado 
é irradiado pelo solo, dando origem ao denominado efeito-estufa. Em concor- 
dância com os resultados anteriores das Venera e da Mariner 10, a Venera 9 
registrou temperatura de 485ºC, enquanto a Venera 10, que parece ter desci- 
do num ponto mais frio, detectou temperatura de 4659C. 

Além dessas condições caniculares, encontrou-se uma pressão atmosférica 
de 90 a 92 vezes a existente na superfície terrestre, onde as velocidades dos 
ventos nos locais de aterrissagem eram da ordem de 3 a 12 km/h. 


Dia venusiano. O dia venusiano, isto é, seu período de rotação, ainda não 
foi determinado, tendo em vista a dificuldade de se encontrarem manchas bem 
definidas e reconhecíveis na sua superfície. Assim, vários períodos já foram 
propostos, todos com duração muito variada: 23 horas e 15 minutos, por 
J.D. Cassini, em 1666; 24 dias e 8 horas, por Bianchini, em 1726; 225 dias 
(igual ao seu período de translação), por Schiaparelli, em 1878, e Danjon, em 
1943; em 23 horas e 57 minutos, por Brenner, em 1897; 22 horas e 53 minu- 
tos, por Fournier, em 1922; 68 horas, por MacEwen, em 1922, algumas sema- 
nas, por Kuiper, em 1954, 4 dias, por Boyer, em 1957. 

Após essas tentativas, utilizou-se um método que se baseia na determina- 
ção espectroscópica da velocidade radial dos pontos situados sobre os lados 
opostos do disco de Vênus. As observações efetuadas por esse método, no 
Observatório de Mount Wilson, mostraram que a velocidade era bastante lenta 
para poder ser medida. Se o período de rotação fosse inferior a vinte dias, ele 
seria, com efeito, determinado. Entretanto, isso levou à afirmativa de que o 
período de rotação de Vênus era longo. 

No entanto, Robert S. Richardson, observando Vênus no Observatório de 
Monte Palomar, em 1956, conseguiu afirmar que o movimento de rotação de 
Vênus era retrógrado, ou seja, no sentido contrário ao movimento dos pontei- 
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ros de um relógio. O que seria confimado mais tarde pelos astrônomos fran- 
ceses B. Guinot e C. Boyer. 

O problema permaneceu em discussão e foi graças à perseverança do astrô- 
nomo francês Charles Boyer, que, após determinar visualmente um período 
de rotação de quatro dias para Vênus, com auxílio do telescópio de 26 cm, 
em Brazzaville, continuou as suas observações, mais tarde, no Observatório do 
Pic-du-Midi, em colaboração com os seus colegas franceses Henri Camichel e 
Pierre Guérin, no período de 1961 a 1966, quando evidenciou a existência de 
uma formação, nas altas camadas da atmosfera venusiana, em forma de um Y 
deitado, que retornava numa recorrência de quatro dias. Tal recorrência tradu- 
zia a autêntica rotação da alta atmosfera, como confirmou, logo depois, o 
astrônomo norte-americano B.A. Smith, do Observatório de Novo México. 

Estimulado pelos resultados de Boyer, o astrônomo norte-americano Frank 
E. Ross, que já havia efetuado um extenso estudo de Vênus em diferentes 
comprimentos de onda, em 1928, resolveu retomar o problema efetuando 
dessa vez fotografias, no próximo ultravioleta, o que permitiu registrar o 
deslocamento de alguns aspectos da atmosfera superior do planeta. Tais movi- 
mentos sugeriam que as nuvens de alta atmosfera de Vênus deveriam se deslo- 
car com mais de 100 m/s em sentido retrógrado. 

Em 1971, Guérin e Boyer determinaram o período de rotação sinótica da 
atmosfera como retrógrada e de 3,995 dias, estabelecendo também uma carta 
da alta atmosfera. 

Essa rápida deriva da atmosfera na direção Oeste, que simula uma rotação 
retrógrada de quatro dias, foi confirmada pela Mariner 10, que fotografou o 
planeta em fevereiro de 1974. 

Tais determinações de rotação referem-se exclusivamente aos movimentos 
das altas camadas da atmosfera terrestre. Elas não poderiam jamais informar 
nada com relação à rotação terrestre. Elas não poderiam jamais informar nada 
com relação à rotação propriamente dita da superfície do planeta impossível 
de ser observada pelos astrônomos através dos métodos ópticos de observação 
terrestres em virtude das densas camadas de gases que envolvem todo o plane- 
ta Vênus, tornando inacessível qualquer observação de sua superfície sólida. 
As primeiras tentativas nesse sentido foram efetuadas nos anos 1960, quando 
os astrônomos resolveram empregar o radar. Como as ondas de radar atraves- 
sassem as densas camadas da atmosfera venusiana, tornou-se fácil, analisando 
os sinais refletidos, descobrir que o planeta girava no sentido retrógrado mui- 
to lentamente. As primeiras determinações forneceram um período de rota- 
ção em redor de seu eixo de cerca de 243 dias. 

Tal intervalo de 243 dias para o período de rotação de Vênus ao redor do 
seu eixo refere-se às estrelas. Isto significa que o dia sideral, intervalo no qual 
se observa o nascer consecutivo de uma mesma estrela na superfície sólida do 
planeta, é de 243 dias (movimento de rotação de Vênus). 

No entanto, como Vênus dá uma volta ao redor do Sol em cada 224,701 
dias (movimento de translação), o dia solar, ou seja, intervalo de tempo entre 
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o qual se observa o nascer consecutivo do Sol na superfície do planeta, deverá 
ser muito menor que o sideral. Com efeito, na superfície de Vênus o movi- 
mento das estrelas é quase imperceptível, enquanto o do Sol, por estar mais 
próximo do planeta, é muito sensível. Assim, o movimento aparente solar 
visto da superfície venusiana será reduzido, ou melhor, irá compensar o movi- 
mento de rotação de Vênus, diminuindo o dia solar venusiano. Na realidade, 
um cálculo muito simples permite determinar que o dia solar venusiano é 
116,8 dias. Assim, enquanto a maioria dos planetas gira na mesma direção em 
torno de seus eixos e em volta do Sol, Vênus gira em torno de si mesmo em 
sentido contrário ao seu movimento de translação. O Sol se move (estranha- 
mente para nós) no céu venusiano de Oeste para o Leste, ocorrendo ali 58 
dias terrestres e meio de luz solar e igual intervalo de tempo de noite. 

Só agora, depois da análise dos resultados enviados pelas naves Pioneer 1 e 
2 lançadas em maio de 1978, que chegaram a Vênus três meses depois, foi 
possível conhecer com segurança o dia venusiano. 
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TERRA 


A Terra é o terceiro planeta do sistema solar, em ordem de distân- 
cia ao Sol; situa-se entre as órbitas de Vênus e de Marte. Vista do ex- 
terior, a Terra apresenta o aspecto de um globo azulado, como a descreve- 
ram os primeiros astronautas, confirmando os estudos colorimétricos do as- 
trônomo francês André Danjon. Realmente, foi analisando a luz cinzenta da 
Lua, que Danjon deduziu, em 1920, que o planeta possui, visto do exterior, 
uma acentuada coloração azul. 

Em virtude de sua distância ao Sol, a Terra ocupa uma ins my privilegiada 
quanto aos limites extremos de variação de temperatura, o que permitiu o 
desenvolvimento da vida no planeta; os outros planetas do sistema solar, ou 
são muito quentes, quando próximos do Sol, ou muito frios, quando muito 
afastados. Além do mais, a massa da Terra permitiu a existência de uma 
atmosfera que protege a vida contra os meteoróides e as radiações solares (tais 
como o ultravioleta e os raios X), e propicia o lento resfriamento do planeta à 
noite. 


Movimentos. O estudo dos movimentos da Terra constitui a base da astro- 
nomia, pois a posição aparente dos astros se faz através de um referencial que 
tem como origem o centro da Terra, onde estão situados os observatórios. O 
trabalho do astrônomo consiste em decompor o movimento especial resul- 
tante da Terra, estudando, de início, o movimento de rotação da Terra, em 
redor do seu eixo, e o de translação, em torno do Sol; em seguida, analisa o 
movimento deste em relação às estrelas, que, por outro lado, são estudadas 
dentro da Via-Láctea; o movimento da Via-Láctea é analisado entre as galá- 
xias, no universo, considerado como um todo. 

Se bem que aos astrofísicos, geofísicos e geodesistas também interesse o 
estudo do movimento da Terra, pelas correções que serão obrigados a intro- 
duzir em suas observações, aos astrometristas o seu estudo é fundamental. 
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Histórico. Embora o astrônomo grego Heráclides do Ponto (388-315 a.C.) 
já ensinasse que a Terra girava em redor do seu eixo, e o astrônomo grego 
Aristarco de Samos (310-230 a.C.) asseverasse que a Terra girava em torno do 
Sol, tais idéias foram rejeitadas por Hiparco, no séc. IL a.C., e, posteriormente, 
por Ptolomeu, no séc. II da era cristã, que preferiram retomar a concepção 
primitiva da rotação dos céus para explicar o movimento diurno dos astros. 

Dezenove séculos mais tarde, Nicolau Copérnico (1473-1543), depois de 
confrontar teorias e experiências, faz renascer, de forma definitiva, as velhas 
idéias dos astrônomos gregos sobre a mobilidade da Terra, que alguns gênios 
isolados da Idade Média já aceitavam como verdadeira; com efeito, o matemá- 
tico, astrônomo e filósofo alemão Nikolas Krebs, dito Nicolau de Cusa 
(1401-1464), além de não admitir o geocentrismo, não aceitava que a imobili- 
dade da Terra fosse possível em um mundo onde o movimento parece ser 
qualidade natural de todos os corpos. 

Entre os numerosos pensadores ou cientistas que combateram, na Antigui- 
dade e na Idade Média, a idéia do movimento da Terra, cumpre citar, em 
primeiro lugar, Aristóteles. Ptolomeu, fundador do sistema geocêntrico, não 
deixou de se opor às idéias de mobilidade do planeta, no que foi seguido pelos 
seus principais comentadores, dentre os quais o astrônomo e matemático 
grego Théon de Alexandria (séc. IV) e o astrônomo alemão Johann Miiller, 
dito Regiomontanus (1436-1476). Entre os árabes essas idéias foram pouco 
discutidas, sendo que o astrônomo árabe al-Farghani, dito Alfraganus, no séc. 
IX, a menciona para se opor a qualquer noção de movimento da Terra. 

No meio dessas opiniões, quase todas contrárias à mobilidade da Terra, 
surge Copérnico com o seu sistema, no qual essa questão assume um caráter 
relevante. Realmente, antes de Copérnico se havia imaginado, em certas épo- 
cas, ora o movimento de rotação, ora o de revolução da Terra, ora os dois. 
simultaneamente. Foi Copérnico, porém, quem primeiro associou os movi- 
mentos da Terra aos dos outros planetas, elaborando uma teoria do sistema 
solar logicamente aceitável como um todo. 

A primeira demonstração experimental do movimento de rotação da Terra 
foi obtida, em 1851, pelo físico francês Léon Foucault (1819-1868), que 
empregou o princípio da permanência do plano de oscilação do pêndulo. Tal 
experiência foi efetuada no Panthéon, em Paris. 

Quando o pêndulo foi colocado em movimento, constatou-se que o plano 
de oscilação girava lentamente em relação ao solo; o que ocorria, realmente, 
era que o plano permanecia fixo no espaço, enquanto a Terra girava. O plano 
de oscilação girava no sentido contrário ao do movimento de rotação. Consta- 
tou-se, mais tarde, que, se tal experiência fosse realizada nos pólos, uma rota- 
ção do plano completa duraria 24 horas, enquanto que, no equador, não 
haveria nenhum desvio. 


Movimento de rotação. A observação das estrelas no curso de uma noite é 
suficiente para evidenciar o movimento diurno das estrelas. Ora, esse movi- 
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mento aparente, que se faz de leste para oeste (sentido retrógrado ), é prove- 
niente da rotação da Terra em torno do seu eixo de oeste para leste (sentido 
direto), como a translação do planeta ao redor do Sol. Em resumo, para um 
determinado lugar, as direções dos pontos cardeais, no horizonte, parecem 
invariáveis, assim como a latitude desse ponto na superfície terrestre. Entre- 
tanto, isso não ocorre: o pólo celeste, cuja altura determina a latitude do lugar, 
se desloca lentamente, em relação às estrelas. 

A rotação engloba três particularidades do movimento terrestre: o movi- 
mento, no espaço, do eixo de rotação (precessão e nutação), o movimento 
desse eixo em relação ao globo terrestre (movimento do pólo) e as irregula- 
ridades da variação da velocidade de rotação. 

O movimento do eixo de rotação, no espaço, decorre da forma elipsoidal 
da Terra, que produz uma dissimetria na ação gravitacional do Sol e da Lua. 
Tal perturbação do movimento de rotação se decompõe em duas partes: uma 
linear em relação ao tempo (precessão ) e outra periódica (nutação). O primeiro 
desses dois movimentos faz com que o eixo instantâneo de rotação descreva 
um cone circular; a combinação dos dois, um cone ondulado. As amplitudes 
das ondulações correspondem aos eixos da elipse de nutação. 

Os termos de mais curta duração de nutação fazem surondular o cone de 
precessão, tornando o seu movimento mais complexo. Em virtude desse movi- 
mento, o pólo de rotação aparente da esfera celeste descreve em torno do pólo 
da eclíptica um círculo de raio igual a 23027”, em 26 mil anos, aproximada- 
mente. Há 4 mil anos, o pólo norte estava próximo da estrela « Draconis. No 
momento, se encontra a 1º da Estrela Polar (a Ursae Minoris). A estrela Polar, 
dentro de 12 mil anos, será Vega (a Lirae). 


O movimento do pólo é proveniente da não-coincidência do eixo de 
rotação com o eixo principal de inércia do elipsóide terrestre. Tal movimento 
dá origem ao fenômeno da variação de latitude. 

Em 1893 o astrônomo norte-americano Seth Carlo Chandler'(1846-1913) 
demonstrou que o movimento do pólo resulta de duas componentes: uma 
anual, com amplitude de 3 m,e outra, com cerca de 427 dias (período chan- 
dleriano), com amplitude de 6m. 

A componente anual não foi prevista, teoricamente, por Euler 
(1707-1783), que só previu um período de cerca de 305 ou 304 dias (período 
euleriano). A diferença entre a previsão de Euler e as análises de Chandler se 
devem às alterações das propriedades elásticas do globo terrestre. Euler consi- 
dera o caso da Terra suposta rígida. 

A constante anual, imposta pelos fenômenos meteorológicos de caráter 
sazonal, é denominada nutação forçada, enquanto que a componente chan- 
dleriana se denomina nutação livre. 

A rotação terrestre foi, durante séculos, considerada como uniforme, ape- 
sar de Kepler ter colocado em dúvida tal característica. Em 1754, Kant afir- 
mou que as marés deviam ser a causa do alongamento progressivo da duração 
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do dia, como também o fez o astrônomo francês Joseph-Jérôme le François 
de Lalande (1732-1807), em 1776. Após uma laboriosa pesquisa, iniciada em 
1870 pelo astrônomo norte-americano Simon Newcomb (1835-1909), con- 
cluiu-se, em 1926, que a duração do dia aumenta secularmente, sofrendo 
também flutuações periódicas irregulares e imprevisíveis. 

Distinguem-se hoje três desigualdades no movimento de rotação: a) uma 
desaceleração secular, que se caracteriza por alongamento secular do dia mé- 
dio, causado pelo atrito da maré nos mares estreitos e pouco profundos; b) 
flutuações irregulares, que escapam à análise e que são de causa desconhecida, 
talvez de natureza geofísica; c) variações sazonais, de caráter regular, cuja 
causa é provavelmente de ordem meteorológica. 

No Brasil, o Observatório Nacional colabora desde 1926 no estudo do 
movimento do pólo; essa pesquisa inicialmente foi efetuada por Lélio Gama 
(1892-1981) durante sete anos. Interrompida durante 40 anos, só foi retoma- 
da em 1975, por Victor d' Ávila (1949- ) com um astrolábio impessoal de 
Danjon, durante a minha administração no Departamento de Astrometria do 
Observatório. 


Movimento de translação. As constelações que se observam no céu variam 
segundo as estações. As estrelas das noites de verão desaparecem nas noites de 
inverno (com exceção das estrelas vizinhas aos pólos) e as estrelas do céu do 
inverno estão abaixo do horizonte, no verão. 

Tal mudança decorre da viagem que a Terra faz em torno do Sol, em um 
ano. No verão, por exemplo, a Terra descreve uma certa parte de sua traje- 
tória. Nesse momento, vê-se em um lado o conjunto das constelações que se 
projetam no fundo escuro do espaço, ou seja, da esfera celeste, enquanto que 
no lado oposto, existe um outro conjunto de constelações invisíveis para o 
observador, pois a atmosfera está inundada pela luz solar. 

Seis meses depois, no inverno, a Terra atinge a região oposta de sua órbita. 
As estrelas que não se podiam ver de lá são as que estavam invisíveis no verão, 
em virtude das radiações luminosas solares. Somente durante os eclipses totais 
do Sol é que se podem ver as constelações do verão, no inverno, e as conste- 
lações do inverno, no verão. 

A medida que a Terra se desloca na sua viagem anual em torno do Sol, 
todas as constelações fazem uma longa procissão no céu. A mais bela constela- 
ção, Órion, o Caçador, é visível no verão; em outubro, nasce cerca de três 
horas após o pôr do Sol, do lado leste. À medida que a Terra se desloca na sua 
órbita, Órion nasce um pouco mais cedo. No verão, Orion vê-se já alto no céu 
quando a noite surge. Em maio, ao anoitecer, já se pode ver Órion se pondo 
no horizonte. No início do inverno, Órion se encontra próximo ao Sol, do 
lado das estrelas que se acham mergulhadas na luz solar, e, portanto, invisível 
para o observador. 

Ao mesmo tempo que as estrelas parecem deslocar-se no correr do ano, o 
Sol parece deslocar-se de constelação em constelação. Realmente, observan- 
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do-se atentamente o céu, nota-se que o Sol se desloca entre as seguintes cons- 
telações, de janeiro a dezembro: Aquarius, Pisces, Aries, Taurus, Gemini, 
Cancer, Leo, Virgo, Libra, Scorpius, Sagittarius, Capricornius. Nos primeiros 
tempos da astronomia babilônica, tal trajetória aparente foi denominada “ca- 
minho dos animais” (zodíaco), e os limites das 12 constelações de signos do 
zodíaco. 


Ano sideral. A duração da revolução terrestre, em relação a uma referência 
absoluta, denomina-se ano sideral: intervalo no qual a longitude média do Sol, 
contada a partir de um equinócio fixo, aumenta de 360º. Pode-se determi- 
ná-la, praticamente, pela observação do termo decorrido entre duas conjun- 
ções consecutivas do Sol com uma estrela fixa próxima à eclíptica. A duração 
desse ano é de 365,2564 dias. Como uma observação desse tipo é muito 
imprecisa, procura-se determinar o ano sideral a partir do ano trópico. 


Ano trópico. É o intervalo médio de dois retornos consecutivos do Sol ao 
equinócio da primavera (equinócio médio) quando a declinação do Sol se 
anula. O ano trópico equivale ao tempo necessário para que a longitude média 
do Sol, contada a partir de um equinócio médio, aumente de 360º, ou, ainda, 
para que a ascensão reta do Sol aumente de 24h. Sua duração é de 365,2422 
dias. 

Segundo o astrônomo norte-americano S. Newcomb, a duração do ano tró- 
pico é a seguinte: a=365,242 198 78d — 0,000 0006 138 dt onde t é o tempo 
contado em séculos de 36.525 dias, com origem em 31 de dezembro de 1899, ao 
meio-dia. O ano trópico decresce de 530 milissegundos por século. A duração 
do ano trópico é tão bem estabelecida que, em 1956, a Comissão Internacional 
de Pesos e Medidas utilizou o ano trópico para definir o segundo de tempo 
das efemérides. O ano trópico é mais curto do que o ano sideral, em virtude 
da precessão que desloca o equinócio na eclíptica. 

O movimento de translação da Terra, em virtude da ação gravitacional da 
Lua e dos planetas mais próximos, afasta-se bastante de um movimento keple- 
riano, sofrendo inúmeras perturbações em sua órbita. 

A primeira e principal é a desigualdade mensal da Terra, oriunda do movi- 
mento do centro da Terra em relação ao baricentro do sistema Terra-Lua. 
Com efeito, o planeta, em seu movimento de translação, se encontra, em 
relação ao Sol, ora em avanço, ora em atraso, sobre o baricentro, que é o 
único ponto do sistema que obedece às leis do movimento kepleriano. 

A órbita kepleriana descrita pelo baricentro do sistema Terra-Lua é muito 
pouco excêntrica (cerca de 0,016.720) e varia ao longo dos tempos: ora é mais 
excêntrica, ora menos. Assim, há 108 mil anos, ela era três vezes mais forte do 
que hoje, e dentro de 24 mil anos atingirá o seu mínimo, quando, então, a 
órbita será quase um círculo. Logo depois, a excentricidade começa a aumen- 
tar. Essa é a denominada variação de excentricidade da órbita terrestre. 
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Em virtude das influências gerais dos planetas, o eixo maior da órbita 
terrestre (linha dos apsides) se desloca, fazendo com que o seu periélio e o 
afélio se movam. A passagem ao periélio retornará à mesma data do ano cada 
21 mil anos, aproximadamente. Assim, atualmente, o periélio ocorre a 2 de 
janeiro; daqui a 6.400 anos irá ocorrer no equinócio de outono; dentro de 
11.500 anos, no solstício do inverno, e dentro de 21 mil anos, novamente a 2 
de janeiro, solstício do verão. As estações foram aqui consideradas para o 
hemisfério sul. Tal variação é denominada deslocamento do periélio ou varia- 
ção secular do periélio. 

A inclinação da eclíptica em relação ao equador varia ao longo dos séculos. 
Atualmente ela decresce de 47” em um século. No caso de a obligiidade, ao 
decrescer, se anular, as diferenças entre as estações vão desaparecer. Tal varia- 
ção da obligiiidade é uma das perturbações do movimento de translação 
provenientes da ação conjunta dos planetas e do Sol. 

Além dessas perturbações seculares do movimento orbital, existem as per- 
turbações periódicas de curto período, oriundas da ação dos planetas, em 
particular de Vênus e Júpiter. Outra perturbação é o deslocamento do centro 
de revolução anual terrestre, em virtude do deslocamento do Sol em redor 
do centro do baricentro do sistema solar, que é exterior ao globo solar. 

Além desses movimentos, é também notável o que a Terra sofre ao acom- 
panhar o Sol, no seu deslocamento no espaço, em direção ao apex solar, em 
consequência do qual a Terra descreve uma série de espirais onduladas, ou 
melhor, perturbadas, no espaço interstelar. Acrescente-se a esses movimentos 
aquele em que a Terra, junto com o Sol e as estrelas, executa na rotação 
conjunta de toda a Galáxia. 


Forma e dimensões 


O estudo da forma e dimensões da Terra se limitava à avaliação de superfí- 
cies agrárias e à sua divisão, trabalho bem menos ambicioso do que o atual. 

As discussões sobre a esfericidade do planeta surgiram bem cedo, na Gré- 
cia, não obstante as concepções ainda primárias do filósofo e astrônomo grego 
Anaximandro (610-547 a.C.), que imaginava a Terra como uma imensa colu- 
na, e do filósofo grego Demócrito (460-370 a.C.), que a considerava um disco 
oco. 
O conceito de Terra esférica se encontra em Pitágoras (séc. VI aC.), en- 
quanto que na obra de Aristóteles (384-322 a.C.) já se encontra uma exposi- 
ção das idéias contra e a favor da forma esférica, com uma conclusão favorá- 
vel à última. 

A primeira pesquisa prática sobre as dimensões e a forma esférica da Terra 
surge com Eratóstenes (284-192 a.C.),.que determinou, em 220 a.C., o raio 
do globo terrestre com um erro de 15%, por excesso. Nessa determinação, 
Eratóstenes empregou um gnômon para medir a altura do Sol, em Alexandria, 
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quando o Sol se encontrava no zênite, em Siene; isso permitiu-lhe determinar 
o ângulo central, vº, entre as duas cidades. Uma vez que era conhecido o com- 
primento 1 entre elas, foi fácil, pela expressão: 


1 vo 
27R 360º 


determinar o raio da Terra. 

A segunda avaliação importante do raio terrestre foi efetuada pelo filósofo 
grego Posidônio (135-50 a.C.), ao determinar o ângulo central entre as cidades 
de Rodes e Alexandria, obtendo para o raio um valor 11% maior. Posidônio 
utilizou a observação da estrela Canopo (em gr. Kánôpos), determinando a 
sua altura, em Alexandria, quando Canopo era visível, próximo à linha do 
horizonte, em Rodes. 

Apesar de ter sido Tycho Brahe quem efetuou as primeiras triangulações, 
na Dinamarca, em 1578, foi com o holandês Willebrord Snell van Roigen, dito 
Villebrordus Snellius (c. 1581-1626), que se iniciou um novo período nas 
pesquisas geodésicas. Efetivamente, foi Snellius quem empregou com sucesso 
o método das triangulações, até hoje em uso, que consiste em distender entre 
duas localidades uma sucessão de triângulos, que se comunicam entre si, dois 
a dois, por um lado comum, de modo que é necessário conhecer, com preci- 
são, um lado de um dos triângulos (a base) e medir vários outros ângulos. 
Utilizando esse método, Snellius determinou o valor do raio terrestre com um 
excesso de 3,3%. 

No séc. XVII, a preocupação principal da geodésia era determinar se a 
Terra era achatada segundo a linha dos pólos ou a do equador. Intensa disputa 
travou-se entre os cientistas franceses e ingleses. Estes afirmavam que a Terra 
devia ser achatada nos pólos, como Newton e Huygens demonstraram, teori- 
camente, enquanto que os franceses defendiam as idéias do astrônomo francês 
Jacques Cassini (1677-1756), que teria deduzido, pelas medições do astrô- 
nomo e geodesista francês abade Jean Picard (1620-1682), ser a Terra achata- 
da no equador. 

A vitória coube aos newtonianos, após uma longa série de missões histó- 
ricas, enviadas pela Academia de Ciências de Paris, encarregadas todas elas de 
medir dois arcos de meridianos, um na Lapônia, constituída principalmente 
pelo matemático, naturalista e filósofo francês Pierre Louis Moreau de Mau- 
pertuis (1698-1759) e o matemático e astrônomo francês Alexis Claude Clai- 
raut (1713-1765), e outra ao Peru, formada pelo matemático e geodesista 
francês Charles Marie de La Condamine (1701-1774), pelo astrônomo e mate- 
mático francês Pierre Bouguer (1698-1758) e pelo astrônomo e geodesista 
francês Louis Godin (1704-1760). À 

Em 1740, o matemático inglês Colin Maclaurin (1698-1746) demonstra 
que o elipsóide de revolução achatado nos pólos é a figura de equilíbrio de 
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uma massa fluida homogênea em rotação. Três anos mais tarde, Clairaut 
determina o valor do achatamento em função da gravidade e da velocidade de 
rotação. 

Foi a utilização do telescópio, das tábuas de logaritmos e do método das 
triangulações que provocou o grande desenvolvimento da geodésia, a partir do 
séc. XVIII, quando se iniciou, realmente, a discussão sobre a forma do plane- 
ta. Convém salientar, porém, que foi a introdução do método dos mínimos 
quadrados, por Gauss e Legendre, no início do séc. XIX, que contribuiu de 
modo notável para o desenvolvimento da história do cálculo dos elementos do 
elipsóide terrestre. 

Para determinar a forma e as dimensões de um elipsóide terrestre ado- 
tam-se, em princípio, duas incógnitas: o semi-eixo maior (4) e o achatamento 


a= 2>b aolIongo do séc. XIX,adotou-se uma série de elipsóides; 
a 


no quadro abaixo indicam-se os principais elipsóides e os locais onde foram 
utilizados como superfície de referência. 


Nome do pesquisador Semi-eixomaior  Achatamento Local 
e data da avaliação (a) (a) 

Delambre (1810) 6.376.985m 1/308,604 França 
Everest (1830) 6.377.276m 1/300,8 Índia 
Airy (1830) 6.377.563m 1/299,3 Inglaterra 
Bessel (1841) 6.377.397m 1/299,15 Japão 
Clarke (1866) 6.378.206m 1/295,0 EU.A. 
Clarke (1880) 6.378.249m 1/293,5 França e África 


No início do séc. XX, o geodesista norte-americano John Fillmore Hayford 
(1868-1925) publica os detalhes do seu método, denominado das áreas, que 
substitui os métodos dos arcos, utilizados, no século anterior, na deter- 
minação dos elementos do elipsóide. O elipsóide definido por Hayford, que 
devia ser adotado em 1924 pela União de Geodésia e Geofísica Internacional, 
possui os seguintes valores: a = 6.378.388 m e « = 1/297,0, que já fora adota- 
do anteriormente pela Conferência Internacional de Efemérides, reunida em 
Paris, em 1911, para normalizar e uniformizar os cálculos das paralaxes, dos 
eclipses e das ocultações. 

Os geodesistas soviéticos procuraram estender suas pesquisas associando os 
métodos astrogeométricos com os métodos gravimétricos, obtendo, em 1942, 
um elipsóide com a= 6.378.245 me a = 1/298,3. : 

O emprego dos satélites artificiais, importante para a determinação do 
semi-eixo maior do elipsóide terrestre, vai, entretanto, permitir determinar o 
valor do seu achatamento: à = 1/298,257. Esse valor, utilizado para recalcular 
as triangulações clássicas, permite uma nova determinação do semi-eixo: 
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a = 6.378.140 m. Tal resultado, adotado, em 1976, pela União Astronômica 
Internacional (U.A.I.), é adotado também pela União de Geodésia e Geofísica 
Internacional (U.G.G.I.). 


A superfície terrestre 


Composta de 70% de água em grande parte reunida em oceanos, a super- 
fície terrestre possui somente 30% de terra firme. 

Os oceanos, com profundidade média de 3.795 metros, têm, na fossa das 
Marianas no Oceano Pacífico, mais precisamente junto às ilhas Guam, a sua 
região mais profunda, ou seja, 11.033 metros abaixo da superfície. 

A altitude média dos continentes é de 840 metros acima do nível do mar. 
Seu ponto mais elevado situa-se no Monte Everest, no Himalaia, a 8.848 
metros de altitude, e o ponto mais baixo encontra-se no Mar Morto na Ásia 
Menor, a 306 metros abaixo do nível do mar. 

Os oceanos, os lagos, os mares, os rios e todas as massas de água e gelo 
compõem a denominada hidrosfera. 

Os continentes assim como as bacias oceânicas, terras situadas abaixo dos 
oceanos, fazem parte de uma camada rochosa chamada crosta terrestre, cuja 
espessura varia de 8 a 35 km. As temperaturas registradas nessa região podem 
atingir até 870ºC. 

A crosta é formada por três tipos de rochas: as rochas ígneas, sedimentares 
e metamórficas. As ígneas são rochas provenientes do interior da crosta que, ao 
se esfriarem, solidificaram-se. As rochas sedimentares tiveram sua origem em 
materiais retirados das rochas mais antigas ao sofrerem os efeitos da erosão da 
água, do vento ou das geleiras. As rochas metamórficas se formaram na crosta 
a partir das transformações químicas sofridas pelas rochas ígneas ou sedimen- 
tares em virtude de novas condições de pressão e temperatura. 


A estrutura interna e os terremotos 


Graças aos estudos sismológicos, supõe-se que a estrutura interna da Terra 
seja formada por uma crosta de 33 km de profundidade, à qual se seguem o 
manto, o núcleo externo e o núcleo central. 

O manto é a camada espessa de rochas sólidas que tem cerca de 2.900 km 
de espessura. As suas rochas são constituídas de silício, oxigênio, alumínio, 
ferro e magnésio. Na parte superior, a sua temperatura é de cerca de 870º9C. À 
medida que se aprofunda essa temperatura aumenta gradualmente até atingir 
cerca de 2.2009C, quando o manto se encontra com o núcleo externo. 

O núcleo externo que começa a 2.900 km abaixo da superfície terrestre é 
constituído de ferro e níquel derretidos. Sua temperatura deve variar de 
2.2009C na parte superior até 5 .0009C nas regiões mais profundas. 
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O núcleo central, situado a 5.150 km abaixo da superfície, com tempera- 
tura superior a 5.0009C, parece formado por níquel e ferro sólido. O centro 
desse núcleo situa-se a 6.500 km da superfície terrestre. 

Terremoto ou sismo é qualquer vibração da crosta de um planeta e que 
tem origem no seu interior. Quando a vibração é relativamente muito intensa, 
o tremor de terra se torna perceptível aos nossos sentidos. No caso das vibra- 
ções muito fracas, o seu registro se faz por intermédio de aparelhos especiais 
denominados sismógrafos. Tais vibrações imperceptíveis aos nossos sentidos 
são os chamados microssismos. 

Nas inúmeras estações sismológicas distribuídas pela Terra registram-se, 
anualmente, cerca de 1 milhão de terremotos; deles, cinco mil são perceptí- 
veis aos nossos sentidos. Vinte a 30 são capazes de provocar a destruição de 
prédios localizados na zona afetada. Tais valores variam de ano para ano, 
como se houvesse períodos de calmaria seguidos por épocas de grande ativi- 
dade sísmica. 

Os abalos sísmicos constituem o único fenômeno que, ocorrendo no inte- 
rior do globo terrestre, pode ter a sua posição localizada com razoável exati- 
dão. Graças ao estudo das ondas sísmicas, que se propagam em todas as 
direções no interior e na superfície da crosta terrestre, é possível estudar o 
interior da Terra. Deste modo, podemos afirmar que as ondas sísmicas pos- 
suem, para os geofísicos, a mesma importância que para os médicos têm os 
raios X. 

Ao ponto de onde se originam as ondas sísmicas dá-se o nome de foco ou 
hipocentro. O ponto na superfície terrestre situado diretamente sobre o foco 
denomina-se de epicentro. Ao redor desse ponto existe uma região macrossis- 
mica que compreende todos os pontos onde o abalo sísmico pode ser sentido 
pelo homem. 

Quanto à localização geográfica, os sismos podem ser classificados em 
terremotos ou maremotos. Por outro lado, em função da distância ao epicen- 
tro, os abalos podem ser locais, próximos e afastados. De acordo com a sua 
intensidade, os abalos podem ser fracos, médios, fortes, muito fortes ou des- 
truidores. Só os dados das duas últimas categorias são registrados nos sismó- 
grafos de toda a Terra. 

Existem ainda os sismos superficiais, como o foco situado a uma profun- 
didade de alguns quilômetros e os sismos normais, com focos entre 20 e 70 
quilômetros. Os sismos profundos são aqueles cujo foco está a mais de 70 
quilômetros. O mais profundo já registrado ocorreu a uma profundidade de 
720 quilômetros. 

Três são as principais causas dos terremotos: desabamento, vulcanismo e 
tectonismo. 

Os terremotos de desabamentos podem ser provocados por dissolução ou 
deslizamentos de massas rochosas em virtude da ação da força de gravidade. 
Tal tipo de terremoto costuma ocorrer na cidade mineira de Bom Sucesso, 
onde as rochas calcáreas, passíveis de serem dissolvidas, produzem desaba- 
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mentos internos, ou seja, queda de tetos de cavernas que podem causar terre- 
motos de grande importância local. Os desabamentos por deslizamentos ocor- 
rem em zonas de sedimentação argilosa em camadas ligeiramente inclinadas. 
Em São Paulo, tais ocorrências são frequentes, tendo em vista que a cidade 
está situada sobre uma bacia de sedimentos com regiões de mais de 100 
metros de espessura de material argiloso. Quando o peso das camadas supe- 
riores ultrapassa um determinado valor, verificam-se movimentos de acomoda- 
ção, tanto mais intensos quanto maiores a sua inclinação e peso. Esses tipos 
de terremotos são em geral fracos e de pouco poder destrutivo ao menos em 
comparação com os terremotos de origem vulcânica e tectônica. 

Em regiões sujeitas a ocorrências vulcânicas, os terremotos produzidos por 
explosões internas decorrem em geral do escape violento e rápido de gases 
acumulados sob uma forte tensão. Os seus efeitos, embora intensos, são limi- 
tados às proximidades da área vulcânica. O mais célebre terremoto desse tipo 
foi o que ocorreu em consequência da erupção do vulcão Vesúvio, em 79 
d.C., quando a cidade de Pompéia foi completamente sepultada pela lava 
vulcânica, que se fizera acompanhar de abalos sísmicos. 

Os mais terríveis terremotos são os tectônicos, que se desencadeiam quan- 
do uma porção dos materiais do interior terrestre, distendidos ou comprimi- 
dos e deformados por tensões acumuladas, atingem o ponto de ruptura, pro- 
curando um novo estado de equilíbrio. Como exemplo típico de terremoto 
desse tipo, poderíamos citar o que destruiu a cidade de Manágua em 1972 e o 
que ocorreu na Itália, em 1980. 

Foi nos anos 1960 que a teoria das placas tectônicas começou a se desen- 
volver, quando os geólogos resolveram associá-la a duas noções muito antigas: 
a do deslocamento dos continentes e as correntes convectivas. Por essa teoria, 
as forças tectônicas, oriundas, segundo alguns geólogos, da energia térmica 
existente no interior do planeta, seriam um dos principais agentes formador 
das montanhas e bacias oceânicas. Pela nova teoria, a camada externa da 
Terra, isto é, a crosta terrestre, seria constituída por várias placas rígidas. Tais 
placas não coincidem, como a princípio se poderia supor, com os bordos dos 
continentes. Algumas placas tectônicas englobam continentes e oceanos. Para 
melhor compreender tal teoria, seria conveniente lembrar que crosta terrestre, 
cuja espessura varia de 72 a 153 quilômetros, encontra-se em permanente 
movimento. Deste modo, as placas tectônicas parecem deslizar, suavemente, 
de cerca de 1,3 a 10 centímetros por ano. A maior atividade tectônica ocorre 
justamente nas margens das placas, onde acontecem os grandes terremotos. 
Assim, quando duas placas resvalam uma sobre a outra, produzem-se rupturas 
das rochas, em geral, designadas por falhas. A mais célebre das muitas falhas 
existentes no globo terrestre é a de Santo André, na Califórnia, onde em 1909 
ocorreu o grande terremoto da cidade de São Francisco. 

Em razão dos últimos desenvolvimentos da geofísica, uma das maiores 
pretensões do homem é a previsão dos terremotos baseados nos movimentos 
das placas tectônicas. 
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Idade da Terra. Denomina-se idade da Terra ao intervalo de tempo decor- 
rido desde a formação das rochas em seu estado original até os dias de hoje. 
Tal idade pode ser determinada por meio da desintegração de elementos 
radioativos naturais. Esse método, conhecido como datação radioativa, ba- 
seia-se no fato de os elementos radioativos se transformarem em outros que 
podem ser radioativos ou não. O tempo ao fim do qual um elemento radioa- 
tivo desintegra metade dos seus átomos constitui seu período de meia-vida 
que poderá ser muito longo ou bem curto. Tais métodos de datação consistem 
em comparar, numa amostra, as qualidades relativas dos elementos radioativos 
de origem com os produtos de desintegração resultante de um mesmo elemen- 
to. 

Aplicados às rochas terrestres, esses métodos de datação fornecem a idade 
dessas rochas a partir do momento de sua solidificação. 

No caso da Terra, a idade das rochas se estabelece pelo estudo do urânio 
que ao emitir radiações se transforma lentamente em chumbo. Conhecendo-se 
o tempo que o urânio leva para efetuar tal transmutação, pode-se detectar a 
idade de uma rocha comparando as quantidades de urânio e de chumbo nela 
presentes. Os estudos de urânio das rochas mais antigas descobertas até hoje 
datam de 3,5 bilhões de anos. Considerando que os cientistas acreditam que 
a própria Terra deve possuir pelo menos um bilhão de anos mais que essas 
rochas, estima-se a idade da Terra em cerca de 4,5 bilhões de anos. 


Atmosfera. A mistura de gases que envolve a Terra compõe-se de nitrogênio 
(78%), oxigênio (21%) e argônio (quase 1%). Nessa mistura encontra-se tam- 
bém em muito pequena quantidade outros gases, dentre os quais neônio, 
hélio, criptônio, xenônio, hidrogênio, ozônio, dióxido de carbono (gás carbô- 
nico), óxido nitroso e metano. Em determinadas regiões, o ar contém traços 
de amônia, monóxido de carbono e sulfeto de hidrogênio. 

A umidade do ar, ou seja, a quantidade de vapor d'água na atmosfera não é 
sempre constante. Como os gases expandem-se ou dilatam-se quando se aque- 
cem, o ar quente pode conter mais umidade do que o ar frio. Assim, quando a 
umidade relativa, ou seja, a quantidade d'água contida em certo volume de ar 
comparada com a quantidade que o ar poderia conter em determinada tem- 
peratura, atinge quase 100%, o excesso de água aparece sob a forma de gotí- 
culas. As nuvens surgem quando as gotículas se juntam sem se tocarem. 
Quando se tocam, forma-se a chuva, cuja queda remove a umidade da atmos- 
fera, deixando-a mais seca em determinados casos. 

O ar contém também partículas sólidas. A sua quantidade vai de 915 
partículas por centímetro cúbico acima do Oceano Pacífico até 310 mil partí- 
culas por centímetro cúbico na atmosfera poluída das grandes cidades. O 
valor médio é em geral de 6 mil partículas por centímetro cúbico. Tais partí- 
culas incluem o sal dos oceanos, os pólens das plantas, as cinzas dos meteoros 
que ardem ao entrar na atmosfera, minúsculos seres vivos etc. 
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Se bem que a atmosfera tenha um peso definido, não o notamos em 
virtude de ser o ar mais leve que os outros sólidos e líquidos. A pressão 
atmosférica é produzida pelo peso que o ar acumula desde o limite superior 
da atmosfera até as camadas mais próximas do solo. Assim, as camadas mais 
altas da atmosfera sofrem uma pressão menor do que as mais próximas da 
superfície, pois existe uma quantidade de ar menor acima delas. A pressão 
atmosférica ao nível do mar é em média de 1.030 kg por centímetro cúbico. 
Tal valor varia com as condições atmosféricas. Para medir a pressão atmosfé- 
rica utilizamos o barômetro, instrumento que mede a pressão em milímetros 
de mercúrio. A pressão média ao nível do mar é de 760 milímetros. 

O Sol aquecendo o ar provoca a sua expansão, tornando-o mais leve. Em 
consequência, o mesmo se eleva enquanto o ar mais frio (mais pesado) se 
desloca para ocupar o lugar do ar quente. Tal deslocamento ocasiona o vento. 

Sabe-se que a atmosfera se desloca em virtude do movimento da Terra. 
Por outro lado, como o nosso planeta se move mais rapidamente no equador 
do que nos pólos, o movimento do ar é afetado pela denominada força de 
Coriolis produzida pelo movimento de rotação da Terra. Tal força age sobre 
as massas de ar ao redor da Terra, impelindo as correnies de ar de movimento 
direto para a direita do hemisfério norte e para a esquerda do hemisfério sul. 
As massas de ar de movimento retrógrado têm desvio em sentido contrário, 
ou seja, para a esquerda no hemisfério norte e para a direita do hemisfério sul. 
Outro efeito na atmosfera é produzido pela atração gravitacional do Sol e da 
Lua que provocam as marés atmosféricas análogas às marés oceânicas. 

A atmosfera compreende as seguintes camadas: a troposfera, a estratosfera, 
a mesosfera, a termosfera, a ionosfera e a exosfera. 

A troposfera, que se estende até 10 km nos pólos e 16 km no equador, é a 
região responsável pelos fenômenos meteorológicos bem como pelos fenôme- 
nos de cintilação das estrelas e pela qualidade de imagens astronômicas. O 
limite superior da troposfera é denominado tropopausa, onde a temperatura 
mantém-se mais ou menos constante a —569C. Ao contrário do que se poderia 
supor, a temperatura da tropopausa acima dos pólos é.mais elevada 11ºC do 
que no equador. 

A estratosfera estende-se da tropopausa até cerca de 48 quilômetros acima 
do solo, limite que se chama de estratopausa. É a camada mais calma, Sua 
temperatura é de —569C, atingindo na estratopausa cerca de -2ºC, em virtude 
do aquecimento que os raios solares provocam no ozônio. É nessa região que 
preferem viajar os aviadores de jato para evitarem as tempestades. 

A mesosfera, que começa a cerca de 48 quilômetros acima do solo, esten- 
de-se até a altitude de 80 quilômetros. 

Sua temperatura diminui de cerca de —2ºC em sua base até —93ºC limite 
superior, ou seja, na mesopausa. Os rastros luminosos dos meteoros visíveis 
são produzidos nos seus níveis superiores. 

A termosfera começa a 80 km da superfície terrestre e se prolonga a 
grande altura, com densidade extremamente baixa, pois mais de 99% da 
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atmosfera se situa abaixo dela. Por estar totalmente exposta aos raios solares 
sua temperatura sobe rapidamente atingindo a mais de 14809C na termo- 
pausa, que é a camada da termosfera com temperatura uniforme. Tal camada 
se situa entre 160 a 480 quilômetros de altura. Nela ocorrem as auroras 
boreais e austrais. 

A ionosfera é a camada da atmosfera que fica na parte inferior da termos- 
fera. As radiações solares, ao incidirem sobre partículas do ar, tornam-se 
eletricamente carregadas e dão origem a uma camada de íons — a ionosfera, 
que refletindo as ondas de rádio permitem as comunicações a longa distância 
sem o auxílio de satélites de comunicação. 

Além dessas camadas situa-se a exosfera, região externa da termosfera. É 
dessa região que as moléculas de ar escapam para o espaço. 
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LUA 


A Lua é o satélite natural da Terra e o corpo celeste mais próximo. Compa- 
radas as suas dimensões com as do planeta em torno do qual gira, a Lua é o 
maior satélite do sistema solar. Em astronomia, dá-se o nome genérico de lua 
aos satélites dos outros planetas. 

Depois do Sol, foi a Lua o objeto astronômico de maior influência na 
organização da vida humana. Assim, as duas principais medidas de tempo, a 
semana e o mês, surgiram da análise do seu movimento aparente. Inúmeros 
calendários foram estabelecidos em função do seu movimento. São duas as 
principais conseqiências fotométricas do movimento da Lua em redor do Sol: 
as fases lunares e os eclipses. 


Histórico. A mais remota observação de um eclipse lunar foi registrada na 
Mesopotâmia, no ano de 2283 a.C. Inúmeras outras observações de caráter 
pseudocientífico, mas úteis do ponto de vista histórico, foram efetuadas pelos 
chineses e por outros povos da Antiguidade. Até hoje as principais festas 
religiosas são regidas pelo movimento aparente da Lua na esfera celeste. 

A origem das fases da Lua foi descoberta na Grécia antiga, no séc. VIa.C., 
por Tales de Mileto. No século seguinte, Anaxágoras explicou o mecanismo 
dos eclipses lunares. No séc. II a.C., Hiparco determinou, pela primeira vez, a 
distância da Terra à Lua. Todavia, somente no séc. II d.C., surge a primeira 
teoria empírica dos movimentos da Lua, devida a Ptolomeu. 

Após um longo período sem descobertas notáveis, Galileu, em 1609, apon- 
ta, pela primeira vez, uma pequena luneta, por ele mesmo construída, em 
direção à Lua. Na obra Siderius nuncius (Mensageiro celeste), datada de 1610, 
encontram-se os primeiros cinco desenhos da superfície do satélite, efetuados 
por Galileu. A primeira carta, entretanto, foi estabelecida nove anos mais 
tarde, pelo astrônomo e padre jesuíta P. Scheiner, em suas Disquisitiones 
mathematicae de controversibus et novitatibus astronomicis (Inquisições ma- 
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temáticas de controvérsias e novidades astronômicas), publicadas em Ingols- 
tadt, em 1618. 

O mais importante mapa da Lua da época foi publicado, em 1651, por 
Giovanni Battista Riccioli, no seu livro 4lmagestum novum (Novo Alma- 
gesto). Os dois mapas de 28 cm da obra de Riccioli, além de mostrarem os 
efeitos de libração, introduzem a primeira nomenclatura lunar. Muitos dos 
nomes ali empregados permanecem até hoje em uso. 


Fases da Lua 


Definições. O aspecto da Lua se modifica à medida que ela se desloca em 
relação ao Sol. Aos seus diferentes aspectos dá-se o nome de fases, que resul- 
tam do fato de ser a Lua um corpo opaco que reflete a luz do Sol. 

As fases da Lua recebem denominações especiais. 

Quando a Lua está entre a Terra e o Sol, diz-se que ela se encontra em 
conjunção ou em sizigia inferior. Tem-se, então, a Lua nova ou novilúnio; a 
Lua é invisível, nasce às seis horas da manhã e passa pelo meridiano ao 
meio-dia. 

Quando, sete dias e meio depois, a longitude da Lua ultrapassa a do Sol de 
90º, tem-se a quadratura. Nessa fase ela recebe o nome de quarto crescente 
ou primeiro quarto; seu aspecto é de um semicírculo, com uma parte ilumi- 
nada voltada para o oeste. A Lua nasce ao meio-dia e passa pelo meridiano às 
dezoito horas. 

Cerca de 15 dias depois da Lua nova, a Lua se encontra em oposição ou 
sizígia superior, quando, então, a diferença de longitude entre a Lua e o Sol 
atinge 180º, o que corresponde à Lua cheia ou plenilúnio. Ela tem o aspecto 
de um globo luminoso visível durante toda a noite: nasce às dezoito horas e 
passa pelo meridiano à meia-noite. 

Logo após a porção iluminada vai diminuindo, até atingir 29 dias; depois 
de uma nova quadratura, quando, então, a diferença de longitude é de 270º, 
tem-se o quarto minguante ou o último quarto. O aspecto da Lua é de um 
semicírculo voltado para o leste: nasce à meia-noite e passa pelo meridiano às 
seis horas da manhã. 

Antes do plenilúnio a Lua se diz na crescente e, após, minguante. 

As fases da Lua são fenômenos que correspondem em todo o mundo ao 
mesmo instante. Assim, as horas das fases fornecidas em tempo universal 
podem, após correção de fuso horário, ser utilizadas para qualquer ponto da 
superfície terrestre. 


Limbo e terminadouro. O hemisfério lunar visível da Terra é limitado por 
um grande círculo, que é determinado pela interseção da esfera lunar com um 
plano perpendicular à linha de visada de um observador terrestre. A linha que 
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delimita esse disco aparente da Lua denomina-se limbo (o qual pode ser claro 
ou escuro, conforme iluminado ou não pelos raios solares). 

O hemisfério da Lua iluminado pelo Sol é o lugar geométrico dos pontos 
no qual os raios solares são tangentes ao globo lunar. A linha segundo a qual 
os raios luminosos avançam na superfície lunar recebe o nome de termina- 
douro do nascente, enquanto que a outra, em que o iluminamento se retrai, é 
chamada terminadouro do poente. Quando um desses terminadouros é visível 
para um observador terrestre, o outro é, logicamente, invisível. O terminadou- 
ro do nascente é visível na fase crescente e o do poente, na minguante. 

O arco formado pelo terminadouro do nascente e o do poente constitui 
uma elipse cujo semi-eixo maior é a linha dos cúspides e cuja orientação oscila 
ao longo de cada lunação. 


Luz cinzenta. Quando a Lua é visível sob a forma de um fino crescente é 
possível observar todo o resto do disco sob uma fraca luminosidade. Esse 
fenômeno, denominado luz cinzenta, foi explicado por Kepler, em 1609, 
como sendo proveniente da luz que a Terra refletia sobre o disco lunar (refle- 
xão secundária da luz solar). Com efeito, as fases da Terra vistas da superfície 
lunar são complementares das fases lunares, de modo que, quando é “Lua 
nova” para os habitantes da Terra, é “Terra cheia” para os astronautas na 
Lua. Essa é a razão pela qual a luz cinzenta do hemisfério escuro da Lua, 
resultante da iluminação da Lua pela Terra, é brilhante perto da Lua nova e 
diminui com o avanço da fase. 


Idade da Lua e epacta. A idade da Lua é o tempo decorrido desde o 
momento da última Lua nova. Alguns autores utilizam impropriamente a 
idade da Lua para caracterizar as fases da Lua. Ora, o ângulo de fase não é 
uma função linear do tempo e, além do mais, a latitude não é nula e a 
longitude não se desenvolve uniformemente. Assim, quando a idade da Lua é 
nula, pode ocorrer, em virtude de sua latitude, que ela esteja a 7º do Sole o 
seu ângulo de fase seja de 173º aproximadamente, e não de 180º. Denomi- 
na-se epacta de um ano a idade da Lua no início do ano. Como se 
convencionou indicar por O o dia onde a Lua é nova, a epacta varia de O a 29. 


Movimento da Lua 


Após a descoberta, em 1666, da gravitação universal, pela análise do movi- 
mento da Lua, Newton estabeleceu a primeira teoria matemática desse movi- 
mento. O problema do movimento lunar, porém, desde épocas remotas vinha 
sendo estudado pelos astrônomos. Esse movimento foi muito útil, de início, 
aos trabalhos dos astrólogos, que eram, antes do surgimento da astronomia 
como ciência dos movimentos celestes, os encarregados de elaborarem os 
calendários. 
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Mais tarde serviu aos navegantes, que se baseavam na observação dos movi- 
mentos da Lua para determinarem as longitudes. Realmente, foi o seu rápido 
deslocamento no céu que induziu os navegantes à utilização da Lua como 
meio para determinar o meridiano de referência de uma posição na superfície 
terrestre, desde que se conhecesse, com antecedência, a sua posição na esfera 
celeste. 

Tal foi a razão do rápido progresso da teoria lunar no séc. XVIII, quando a 
navegação entrou em franco desenvolvimento e passou a representar um dos 
principais fatores de expansão econômica. Nessa época, uma verdadeira plêia- 
de de astrônomos e matemáticos, dentre os quais o suíço Leonhard Euler 
(1707-1783) e os franceses Alexis Claude Clairaut (1717-1783), Joseph Louis 
Lagrange (1736-1813) e Pierre Simon de Laplace (1749-1827), sentiram-se 
atraídos pelo estudo do problema. 


Teoria da Lua. A principal meta da teoria lunar era a obtenção de uma 
representação matemática que permitisse determinar o seu movimento no 
espaço. Em uma primeira aproximação, a Lua descreve uma trajetória elíptica 
em redor da Terra. Aliás, ao enunciar as suas célebres leis dos movimentos dos 
corpos celestes, Kepler, setenta anos antes da publicação dos Principia, de 
Newton, já havia anunciado que a órbita da Lua era aproximadamente a de 
uma elipse. 

Com efeito, se a ação do Sol fosse desprezível e, bem assim, a dos planetas, 
a Lua descreveria uma órbita kepleriana. Como a massa do Sol não pode ser 
desprezada, o movimento se diz perturbado. Aliás, as perturbações são recí- 
procas; os corpos celestes perturbam-se uns aos outros nos seus movimentos. 


Revoluções, rotação e librações da Lua 


Revolução sideral. É o valor médio do intervalo de tempo compreendido 
entre duas conjunções sucessivas da Lua com uma mesma estrela, ou seja, O 
tempo necessário para que a longitude média da Lua, contada a partir de um 
equinócio fixo, aumente de 360º. A duração dessa revolução é de 27 dias, 7 
horas, 43 minutos e 11,5 segundos. 


Revolução sinódica. É o valor médio do intervalo de tempo entre duas 
conjunções sucessivas da Lua e do Sol, ou seja, o tempo decorrido entre duas 
fases consecutivas homônimas (duas Luas novas ou duas Luas cheias). A 
duração desse período, também denominado de lunação ou mês lunar, é de 
29 dias, 12 horas, 44 minutos e 2,8 segundos. 


Revolução trópica. É o intervalo de tempo que separa duas passagens 
sucessivas da Lua pelo equinócio verdadeiro, ou, ainda, o tempo necessário 
para que a longitude média da Lua, contada a partir de um equinócio verda- 
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deiro, aumente de 360º. A revolução trópica é de 27 dias, 7 horas, 43 mi- 
nutos e 4,7 segundos. 


Revolução anomalística. É o movimento médio do intervalo de tempo 
entre duas passagens consecutivas da Lua pelo perigeu. Como o perigeu se 
desloca de 6'41” por dia, resulta que o tempo necessário para a Lua retornar a 
esse ponto é de 27 dias, 13 horas, 18 minutos e 33,1 segundos. 


Revolução draconitica. É o valor médio do intervalo de tempo que separa 
duas passagens consecutivas da Lua pelo seu nodo ascendente. O tempo neces- 
sário para a Lua retornar a um dos seus nodos se obtém tomando a velocidade 
relativa da Lua, em relação ao nodo, igual a 13013'45”, 5 por dia; obtém-se, 
então, para a revolução draconítica, a duração de 27 dias, 5 horas, 5 minutos 
e 33,8 segundos. 


Rotação. A rotação da Lua efetua-se num período equivalente ao da sua 
revolução sideral, razão pela qual ela mostra sempre a mesma face voltada 
para a Terra. A observação terrestre do corpo celeste mais próximo foi, desse 
modo, limitada à metade da sua superfície. Compreende-se, pois, a curiosida- 
de que despertaram as primeiras fotografias do outro lado da Lua, obtidas pela 
primeira vez pela nave soviética Lunik 3, em 7 de outubro de 1959. Até essa 
época, a maior parte dos astrônomos afirmava que seria impossível ao homem 
conhecer a estrutura do outro lado do satélite. 


Librações. O primeiro registro que se tem do deslocamento das manchas 
lunares em direção ao limbo este e oeste deve-se a Galileu. Tal deslocamento, 
denominado de libração aparente, foi reconhecido por Riccioli e Hevelius, no 
período de 1638 a 1641. Apesar de ter sido sugerida por Hevelius, em carta 
de 1654, a Riccioli, a atual explicação de libração, foi Newton, realmente, 
quem forneceu a explicação. correta desse fenômeno, que denominou pela 
primeira vez de libração óptica. 

Além dessa libração, supôs Newton a existência de uma muito pouco 
sensível, a libração física da Lua em torno do seu centro de gravidade, que foi 
descoberta em 1839 por Bessel. A libração aparente ou óptica resulta do efeito 
simultâneo da libração em longitude, da libração em latitude e da libração 
diurna ou paralática. 

Não sendo a órbita da Lua circular, mas acentuadamente elíptica, o seu 
movimento de translação não se efetua com uma velocidade uniforme, ao 
contrário do que se dá com o movimento de rotação; nessas condições, o 
ângulo de que a Lua girou não está, em cada momento, em correspondência 
exata com o que devia apresentar se a órbita fosse circular e a velocidade da 
translação uniforme. O movimento de rotação ora se atrasa, ora se adianta um 
pouco em relação ao de translação, e é possível observar, para um lado e para 
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o outro do círculo médio que separa o hemisfério visível do invisível, uma 
estreita zona de +7º,8 de largura. Essa é a chamada libração em longitude. 

Em virtude de o eixo de rotação da Lua ser inclinado sobre a sua órbita de 
cerca de 69,5, é possível ver ainda, para lá dos pólos, uma porção com essa 
abertura, para um e outro lado. Esse fenômeno recebe o nome de libração em 
latitude. 

Existe uma terceira libração, que não resulta das leis do movimento da 
Lua, mas da posição do observador em relação ao raio vetor que une os 
centros dos dois astros; é a libração diurna que, em um determinado ponto da 
superfície terrestre, depende da altura do satélite acima do horizonte. 

As irregularidades da rotação lunar, tratadas como desvio das leis de Cas- 
sini, são as denominadas librações físicas. Esse fenômeno consiste nas oscila- 
ções produzidas pela Lua em sua posição média, as quais resultam da diferen- 
ça entre os seus principais momentos de inércia. Tais oscilações são prove- 
nientes, principalmente, das irregularidades da forma do globo lunar. 


Distância da Terra à Lua 


Sua primeira determinação precisa foi deduzida das observações meridianas 
da Lua, efetuadas, simultaneamente, de 1751 a 1753, pelos astrônomos fran- 
ceses Joseph-Jérôme Le François de Lalande (1732-1807) e o abade Nicolas 
Louis de Lacaille (1713-1762): 0 primeiro em Berlim; o segundo na cidade do 
Cabo, na África. 

Tal processo consiste em determinar as distâncias zenitais da Lua em dois 
pontos afastados, mas situados no mesmo meridiano. As determinações dos 
ângulos zenitais são efetuadas no momento da passagem da Lua por esse 
meridiano. O conhecimento preciso dos raios da Terra, nos dois pontos de 
observação, permite determinar, no quadrilátero formado pelos dois sítios de 
observação e pelos centros da Lua e da Terra, os dois outros elementos. 
Combinando-se esses dados com os ângulos das distâncias zenitais, determi- 
na-se a distância da Terra à Lua. O valor adotado à distância média da Lua à 
Terra é de 60,2665 raios terrestres, a saber, 384.400 km. 

Em 1946, logo após o fim da Segunda Guerra Mundial, pensou-se na utiliza- 
ção do radar para a medida das distâncias astronômicas, em particular dos 
objetos mais próximos da Terra, como a Lua. 

Dessas pesquisas surgiu uma nova técnica astronômica: a radarastronomia, 
que consiste em enviar feixes de ondas de rádio para a Lua e outros astros, e 
observar o sinal refletido. A análise desse sinal, ou melhor, o eco, permite 
determinar a distância e obter informes sobre a natureza das superfícies dos 
corpos celestes refletores. A radarastronomia não deve ser confundida com a 
radioastronomia. 

Em 1959, pesquisadores norte-americanos encontraram, com experimentos 
de radarastronomia, para valor da distância da Terra à Lua, 384.402 + 1 km, 
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o que, aliás, vem confirmar os resultados obtidos com os métodos astronômi- 
cos clássicos. 

Em 21 de julho de 1970, o astronauta Armstrong instalou, na base do 
Mare Tranquillitatis, um retro-refletor quadrado de alumínio, de 46 cm de 
lado, no qual estavam implantados cem pequenos catofotos orientados em 
dez colunas de dez elementos. Os catofotos são pequenas cantoneiras de 
sílica fundida, com três superfícies refletoras aluminizadas, que possuem a 
propriedade de fornecer, qualquer que seja a direção do raio incidente, um 
raio emergente paralelo ao incidente, após sofrer no interior do pequeno cubo 
três reflexões sucessivas. 

A finalidade desse retro-refletor era de refletir os pulsos de 2 x 10% 
segundos de um laser a rubi instalado nos telescópios de 120, 107 e 60 
polegadas dos observatórios de Lick, na Califórnia, McDonald, no Texas, e 
Tucson, no Arizona. O retorno do sinal laser era medido com uma fotomulti- 
plicadora e com um computador que, determinando o intervalo de tempo de 
ida e volta das radiações laser à Lua, possibilitava, uma vez que se conhece 
com grande precisão a velocidade da luz, deduzir a distância do retro-refletor 
aos telescópios terrestres. 

Essa distância varia de maneira complexa e depende de muitos fatores 
conhecidos com limitada precisão, como, por exemplo, as rotações não uni- 
formes da Terra e da Lua, o movimento orbital lunar e a maré de crosta lunar. 
A análise desse problema vai requerer uma série de observações sistemáticas, 
realizadas de preferência em observatórios situados em ambos os hemisférios. 


Massa da Lua 


A massa da Lua, como a de qualquer corpo celeste, pode ser determinada 
pelo conhecimento dos efeitos da sua atração sobre outro corpo de massa 
conhecida; no caso da Lua, esse outro corpo pode ser a Terra ou uma nave 
espacial. Existem três métodos de determinação da massa lunar, que consis- 
tem na análise dos efeitos da massa lunar sobre: a) o movimento orbital da 
Terra no espaço; b) o movimento do eixo de rotação da Terra; c) os movi- 
mentos de qualquer nave espacial. 

No primeiro caso o método consiste em determinar o centro de massa do 
sistema Terra-Lua. A afirmativa de que a Terra descreve uma órbita elíptica 
ao redor do Sol não é absolutamente certa. O que acontece, realmente, é que 
o centro de massa do sistema Terra-Lua descreve essa elipse quando a Terra e 
a Lua giram em torno desse centro comum de gravidade em órbitas de mesma 
excentricidade, cujas dimensões são, entretanto, inversamente proporcionais 


às massas. 
Em 1961, os astrônomos norte-americanos Dirk Brouwer (1902-1966) e 


Gerard Maurice Clémence (1908-1966) adotaram o valor de L = 6,4378” + 
0,0023”, obtendo para razão de massa wu! = 81,37 + 0,03.0 método que 
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utiliza o estudo do movimento de rotação do eixo da Terra tem conduzido à 
obtenção de valores bastante imprecisos pela influência da constante de nuta- 
ção, que depende do conhecimento da estrutura interna da Terra. 

As sondas espaciais têm permitido avaliar com grande precisão a massa da 
Lua. Os últimos resultados podem ser resumidos na tabela abaixo: 


Sondas Massa da Lua 


Mariner 2 (Vênus) 81,3001 + 0,0013 
Mariner 4 (Marte) 81,3015 + 0,0017 
Mariner 5 (Vênus) 81,3013 + 0,0002 
Mariner 6 (Marte) 81,3005 + 0,0002 
Mariner 7 (Marte) 81,3005 + 0,0002 
Mariner 9 (Marte) 81,3004 + 0,0001 
Pioneer 8 81,3004 + 0,0001 
Pioneer 9 81,3008 + 0,0001 


Todos esses valores obtidos pelos astrônomos norte-americanos Wong e 
Reinbold se ajustam muito bem com o adotado em 1976 pela União Astronô- 
mica Internacional, que estabeleceu as novas constantes fundamentais a serem 
utilizadas no cálculo das efemérides astronômicas. 


Selenodésia 


Selenodésia é a ciência que tem por finalidade estudar a forma e as dimen- 
sões da Lua. O termo selenodésia foi cunhado sobre o modelo de geodésia, 
que é a ciência que estuda a forma e as dimensões da Terra. 

A forma geométrica da Lua é determinada pela medida das alturas absolu- 
tas da superfície lunar, enquanto que a sua forma dinâmica é deduzida por 
intermédio dos parâmetros do seu campo gravitacional. 

Em resumo, a selenodésia utiliza-se de dois métodos para determinar as 
formas e as dimensões da Lua: os métodos dinâmicos e os geométricos. 

Os métodos dinâmicos se utilizam de duas principais técnicas: uma nitida- 
mente astronômica, que consiste em estudar os efeitos da libração física, e 
outra que procura estudar e analisar o campo gravimétrico lunar. 


Método de libração física. Convém lembrar que o movimento axial da Lua 
está intimamente ligado à sua forma, ou, para ser mais preciso, ao momento 
inercial do globo lunar. A ação da atração terrestre sobre as desigualdades de 
forma do globo lunar, dirigidas ou não para a Terra, produz fracas oscilações, 
conhecidas por libração física. 
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A amplitude dessas oscilações depende da elipsidade mecânica da Lua, 
determinada pelos parâmetros: 


f = BCC-B) 


onde 4, Be C são os principais momentos de inércia da Lua e f um parâmetro 
diretamente ligado à forma geral da Lua. 

Tais amplitudes, visíveis da Terra, são de difíceis determinações a partir 
das observações, pois da ordem de 0,5”. Considerando que a elipsidade diná- 
mica é idêntica à elipsidade geométrica para um corpo homogêneo, empre- 
gam-se as diferenças entre os momentos de inércia principais, dos quais depen- 
dem o valor da libração física que se observa, para determinar a forma da Lua. 


A Gravidade. Na impossibilidade de um levantamento gravimétrico na su- 
perfície da Lua, procurou-se sondar o seu interior com o auxílio de satélites 
artificiais, gravitando ao seu redor. 

Se a Lua fosse constituída de camadas concêntricas de diferentes densi- 
dades, todo satélite artificial que girasse em torno da Lua se comportaria 
como se toda a sua massa estivesse concentrada no centro, de tal modo que o 
satélite artificial descreveria uma órbita kepleriana. Qualquer aceleração in- 
tempestiva, capaz de desviar o satélite artificial da sua trajetória kepleriana, 
demonstraria a existência de uma concentração local da massa sob a superfí- 
cie lunar. 

Para estabelecer a primeira carta gravimétrica lunar, foram lançados diver- 
sos satélites artificiais, da Lua, dentre os quais os da série Orbiter, lançados 
pelos norte-americanos, e os da série Luna, pelos soviéticos. 

A medida da aceleração sofrida pelos Orbiter era baseada sobre o efeito 
Doppler, com a ajuda de um circuito estabelecido entre a Terra e a nave 
espacial em uma frequência de 2.300 MHZ. Recebendo os dados a intervalos 
regulares, deduzia-se a projeção da aceleração da nave espacial sobre a reta 
ligando esta à Terra. Tais cálculos, que eram longos e complicados, levavam 
em consideração um modelo teórico da Lua, ou melhor, um elipsóide e três 
eixos estabelecidos a partir do estudo das influências da Terra, do Sol e dos 
principais planetas. 

Os valores das acelerações foram reduzidos a uma altitude de 100 km, em 
lugar de reduzi-los à superfície do selenóide, o que exigiria correções impos- 
síveis de serem efetuadas, no momento. Depois dessas reduções, algumas 
irregularidades permaneceram na distribuição do campo gravimétrico. 

Tais resíduos de aceleração, que permaneceram depois de terem sido sub- 
traídos os valores teóricos dos valores observados — normalizados para uma 
altitude de 100 km —, permitiram a elaboração da primeira carta gravimétrica. 
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Pela análise dessa carta gravipotencial apareceram várias zonas de fortes ano- 
malias positivas, provenientes de grandes concentrações de massa, denomina- 
das mascon (mass concentration), situadas, em geral, sob o centro dos cinco 
mares anelados ou anulares: Imbrium, Serenitatis, Crisium, Nectaris e Humo- 
rum. 

Várias têm sido as hipóteses propostas para explicar os mascons. H. Urey 
explica esses mascons como provenientes do impacto de um asteróide de fraca 
velocidade, que, após fundir a superfície lunar, formando os mares, teria 
permanecido no subsolo lunar. Outra explicação é a de que o emprego de 
forças internas produzindo os escapamentos de magma (que tem uma densi- 
dade mais elevada do que a crosta lunar), produziria a anomalia positiva da 
gravidade. A lava, uma vez solidificada, daria origem aos mares. 


Fig. 9 
Veículo lunar, Rover, usado pelos astronautas. (Nasa) 
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Vários métodos geométricos foram elaborados antes do início de pesquisas 
espaciais; tais métodos, como os dos eclipses anulares, ocultações, etc., apesar 
de permitirem resultados satisfatórios, estão hoje ultrapassados, depois da apli- 
cação dos satélites artificiais. O mais notável desses métodos geométricos é o 
do altímetro de laser. Esse método consiste em medir a distância entre o 
módulo de comando e serviço (C.S.M.), em órbita lunar, e a superfície lunar, 
em intervalos da ordem de 20 segundos, ou melhor, cerca de 30 km ao longo 
da superfície. 

Informações obtidas durante as missões Apolo 15 e Apolo 16, com auxílio 
de um altímetro laser, que forneceu a primeira série de elevações entre os 
diferentes aspectos de ambos os lados da Lua, têm permitido estudar a forma 


da Lua de modo absoluto. 
Assim, os dados fornecidos pela Apolo 16 evidenciaram a existência de um 


excesso no elipsóide lunar, em direção à Terra, da ordem de 2 km, e permiti- 
ram estimar o raio da esfera lunar média em 1.737,7 km. O desvio do centro 
de gravidade em relação ao centro óptico é da ordem de 2 km em direção à 
Terra e 1 km em direção leste. Os parâmetros polares não foram bem deter- 
minados. 


Selenografia 


A Selenografia é a ciência que trata da observação, do estudo, da descrição 
e do mapeamento da superfície lunar. O termo foi cunhado sobre o modelo 
de geografia. 


Histórico. A observação da superfície lunar iniciou-se antes da descoberta 
da luneta. Com efeito, foi o árabe Ibn Al-Haytam (965-1039), conhecido no 
Ocidente como Alhazen, quem primeiro contribuiu cientificamente para a 
selenografia. Seu manuscrito Sobre a natureza das manchas visíveis na super- 
fície da Lua foi encontrado em 1920 e traduzido para o alemão em 1925. A 
contribuição de Al-Haytam é tão importante que ele pode ser considerado o 
primeiro astrofísico, na moderna acepção da palavra. Sua reputação era tal 
que Hevelius (1611-1687) o colocou ao lado de Galileu no frontispício da sua 
Selenographia sive Lunae descriptio (Selenografia ou descrição lunar), publi- 
cada em 1647. 

Outro precursor da selenografia pré-telescópica foi Leonardo da Vinci 
(1452-1519), que, segundo tudo indica, deve ter empregado lentes para au- 
mentar o diâmetro aparente da Lua, com a finalidade de estudar os seus 
aspectos e as particularidades da sua superfície. 

O primeiro esboço da Lua à vista desarmada foi realizado pelo físico inglês 
William Gilbert (1540-1603), descobridor do magnetismo terrestre e quem 
primeiro empregou o vocábulo eletricidade (vis electrica), na sua obra De 
magnete, publicada em 1600. O esboço de Gilbert, efetuado em 1603, pouco 
antes de sua morte, foi publicado pela primeira vez em 1631. 
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Apesar de não ter sido o inventor do telescópio, Galileu é indubitavelmen- 
te o fundador da astronomia telescópica, iniciada em 1610, com a publicação 
do Siderius nuncius (Mensageiro celeste), onde se encontram os cinco primei- 
ros desenhos telescópicos da superfície lunar. 

As observações de Galileu seguiram-se as do jesuíta alemão Christopher 
Scheiner (1575-1650), as do matemático belga, também jesuíta, Charles Ma- 
lapert (1591-1630) e as do italiano Giuseppi Biancani (1566-1624). As publi- 
cações desses autores contêm apenas esboços da superfície lunar, pois o mapa 
lunar, com intenções realmente selenográficas, seria obra do matemático in- 
glês Thomas Harriot (1560-1621). 

A carta lunar, de autoria do matemático e cosmógrafo belga Michel Flo- 
rent Van Langren (1600-1675), autor da Selenographie Langreniane, publi- 
cada em 1645, em Antuérpia, contém 322 configurações e, pela primeira vez, 
utiliza nome próprio para nomeá-las. 

A essa notável obra seguem-se as do tcheco Antônio Maria Schyrleus de 
Rheita (1597-1660), do napolitano Francesco Fontana (1580-1656), do ale- 
mão Johannes Hevelius (1611-1687), do italiano Eustachio Divini 
(1610-1685), do italiano Giovanni Battista Riccioli (1598-1671), do físico 
francês Pierre Borel (1620-1671), do jesuíta tcheco Valentin Stanzel 
(1621-1705), do matemático italiano Geminiano Montanari (1633-1687), do 
ótico Michel Lassêre, conhecido pelo nome religioso Cherubin ou Cherubinus 
Aurelianensis (1613-1697), do astrônomo francês de origem italiana Jean 
Dominique Cassini (1625-1712) e do alemão Georg Christopher Eimmart 
(1638-1705). 

A história da selenografia no séc. XVII consistiu exclusivamente na confec- 
ção de mapas. Somente na primeira metade do séc. XVIII um novo período 

“teria início, com o astrônomo Tobias Mayer (1723-1762), que procurou posi- 
cionar, com auxílio de medidas micrométricas, os acidentes selenográficos. 
Seu mapa, publicado em 1775, após a sua morte, é o primeiro onde, além de 
um sistema de coordenadas equatoriais, as posições dos acidentes são corrigi- 
das dos efeitos da libração. 

Distinguem-se no séc. XVII e, em parte, no séc. XVIII, dois grupos de 
selenógrafos. O primeiro grupo é o dos que procuravam reproduzir, cada vez 
com maior precisão, os aspectos observados na superfície lunar, acompanhan- 
do o desenvolvimento das técnicas de observação. Procuravam, também, de- 
monstrar que a Lua possuía natureza análoga à da Terra, em oposição às 
idéias de Aristóteles, que a imaginava uma esfera divina, perfeita, portanto.Os 
do segundo grupo, de intenções mais científicas, procuravam reproduzir a Lua 
com a maior precisão possível, para facilitar as observações das ocultações e 
eclipses lunares. Esses fenômenos eram da máxima importância para os geó- 
grafos e navegantes do séc. XVII, para a determinação da longitude sobre a 
Terra. 

Os mapas de Tobias Mayer propiciaram o aparecimento de uma nova gera- 
ção de notáveis selenógrafos, dos quais cumpre citar o matemático, físico e 
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filósofo germânico Johann Heinrich Lambert (1728-1777) e os astrônomos ale- 
mães Johann Hieronymus Schrôter (1745-1816), Wilhelm Beer (1797-1850) e 
Johann Heinrich Mádler (1794-1874). Esses dois últimos trabalharam em con- 
laboração na confecção do seu mapa lunar. 

Do fim do séc. XIX e início do séc. XX são os trabalhos dos ingleses Walter 
Goodacre (1856-1938), Percy Wilkins (1896-1960) e Philipp Fauth 
(1867-1942) que representam os últimos esforços da observação visual na 
confecção de atlas selenográficos. 

A maior revolução, só ultrapassada pela pesquisa espacial, na selenografia 
científica, foi a aplicação da fotografia. Nos anos de 1896-1897, o astrônomo 
norte-americano Edward S. Holden (1846-1914) publica o primeiro atlas lu- 
nar fotográfico, elaborado com a grande luneta equatorial do Observatório de 
Lick. 

A esse trabalho fotográfico, segue-se a grande obra Atlas photographique 
de la Lune, efetuada com auxílio da grande equatorial coudé, de 60 cm de 
abertura e 18 m de distância focal, pelos astrônomos franceses Pierre Puiseux 
(1855-1928) e Moritz Loewy (1833-1907), que foi a mais extensa obra sele- 
nográfica até 1960. Nesse ano surge o Photographic lunar atlas, editado por 
G. P. Kuiper, que contém fotografias executadas nos observatórios de Lick, 
Mt. Wilson, Pic-du-Midi e Yerkes. O último atlas fotográfico foi elaborado 
usando fotografias do Pic-du-Midi, com a ajuda de um refrator de 24 polega- 
das, pelo astrônomo Zdenek Kopal (1914- ). 

Um grande projeto foi o Atlas lunar, elaborado pela força aérea norte-ame- 
ricana e o departamento de astronomia da universidade de Manchester, lidera- 
do por Kopal, que utiliza o refrator de 60 cm e refletor de 1,07 m, do 
Observatório do Pic-du-Midi. 

Um dos principais objetivos da selenografia é a confecção de cartas lunares. 
Hoje, as cartas lunares não se destinam só à localização observacional, mas a 
explorações lunares, iniciadas com as missões Apolo, em 21 de julho de 1969. 


Coordenadas selenográficas. A posição de um acidente na superfície lunar 
é definida por uma rede de coordenadas selenográficas, análogas às coorde- 
nadas geográficas. 

A longitude selenográfica (A) de um ponto na superfície lunar é o ângulo 
formado pelo meridiano que passa por esse ponto e o meridiano lunar central, 
medido no plano do equador lunar e contado, positivamente, no lado oeste e, 
negativamente, no lado este. 

A latitude selenográfica (8) é o ângulo formado pelo equador lunar e 
aquele ponto, medido no meridiano que o atravessa, e contado, positiva- 
mente, no hemisfério norte e, negativamente, no sul. 

A determinação das coordenadas selenográficas se faz, atualmente, pela 
medição das coordenadas retangulares de um acidente numa fotografia lunar. 
Tais coordenadas são posteriormente transformadas nas coordenadas À e Be, 
por matrizes, onde se faz intervir os efeitos da libração. Essas determinações 
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Fig. 10 
Lado visível da Lua da Terra com os nomes dos seus principais acidentes seienográficos. 
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são definidas facilmente para certos pontos, tais como a cratera de Mósting, 
situada muito próxima ao meridiano central, e de forma bastante regular, o 
que facilita muito as medições. 


Altitudes lunares. As altitudes dos acidentes lunares são geralmente deter- 
minadas em relação ao nível do solo vizinho ao objeto em estudo, pois não 
se dispõe ainda de um nível médio, como, no caso da Terra, o nível do mar. 

O processo usualmente empregado consiste em medir o comprimento de 
uma sombra /, projeção do cume da altura h de uma montanha, sobre o solo 
lunar. Na realidade, o comprimento da sombra vai depender da altura seleno- 
gráfica da Terra, ou melhor, da inclinação na qual é vista do planeta a super- 
fície lunar. Conhecendo-se, ao, a altura selenográfica do Sol, será fácil deter- 
minar, pela fórmula h = 1 tg ao, a altura de qualquer acidente. 

Atualmente, com os satélites lunares artificiais, utiliza-se a técnica da son- 
dagem laser na determinação das alturas da Lua. As montanhas mais elevadas 
da Lua são a de Leibniz, próxima do pólo sul, onde as altitudes chegam a 
ultrapassar 8.000 m. A profundidade das grandes crateras alcança valores equi- 
valentes. 


Descrição da superfície lunar. O relevo lunar apresenta, além das inúmeras 
e diversificadas formações de aspectos crateriformes, um certo número de 
formações notáveis, como os mares, as montanhas, os raios brilhantes, as 
ranhuras ou gretas e os domos. 

Os mares, ou maria, que constituem as regiões mais escuras da superfície 
lunar, são, na realidade, extensas planícies de lavas. Existem dois tipos princi- 
pais: os de forma circular, como o Mare Imbrium, o Mare Serenitatis e o Mare 
Crisium, e os de forma irregular, como o Mare Procellarum. Com as sondas 
espaciais constatou-se, como esperavam os partidários da teoria vulcânica para 
a explicação das crateras, que do lado invisível da Lua não existia nenhum 
mar da importância dos já conhecidos. O único mar notável do lado invisível é 
o Mare Moscoviense. 


As montanhas na Lua se apresentam isoladas ou em cadeias, formando 
verdadeiro aglomerado de montanhas, análogas às terrestres, e que se esten- 
dem em arco de várias centenas de quilômetros. A mais espetacular de todas é 
a cadeia dos Apenninus, nos limites do Mare Imbrium. 


As formações crateriformes são os aspectos mais característicos da super- 
fície lunar; são de formas e dimensões variadas. Algumas crateras atingem um 
diâmetro superior a 240 km, como a de Clavius, enquanto que outras formam 
pequenos circos, cujo diâmetro se reduz a alguns metros ou decímetros. Essas 
últimas formações são denominadas de cratereletas. As cratereletas formam 
habitualmente aglomerados muito densos; sua distribuição é menor no inte- 
rior dos mares escuros. 
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Os raios brilhantes ou rastros claros, que se irradiam de inúmeras crateras, 
em particular das de Tycho, Copérnico e Kepler, são as mais interessantes e 
inexplicáveis de todas as formações selenográficas. 

As ranhuras são realmente gretas; algumas de forma sinuosa, análogas aos 
leitos secos dos rios dos desertos terrestres. Sua profundidade atinge 300 a 
400 m e sua largura alguns quilômetros, enquanto que sua extensão ultrapassa 
centenas de quilômetros, atravessando o relevo montanhoso, como se tives- 
sem surgido em um estágio posterior à sua formação. Por outro lado, encon- 
tram-se certas formações venosas, idênticas às ranhuras, embora sejam, ao 
contrário, elevações e não depressões ou gretas. 

Outras formações típicas são os domos ou cúpulas, que possuem diâmetros 
de alguns quilômetros e alturas de 200 a 300 m, no vértice dos quais se 
encontram pequenas crateras que lembram os vulcões do Hawaí. 


Os fenômenos lunares transientes. A observação sistemática da superfície 
lunar permitiu aos astrônomos o registro de alguns estranhos fenômenos, cuja 
existência real foi, durante muito tempo, questionada. Existem mais de 600 
registros de supostas atividades na superfície da Lua, espalhadas por quatro 
séculos de observação telescópica. 

Uma das primeiras observações, datada de 1587, está registrada no Har- 
rion's description of England. Em 1650, Hevelius observou algumas manchas 
vermelhas em Aristarchus. Mais tarde, em 1783 e 1787, o astrônomo inglês 
Sir William Herschel descreveu a observação de pontos brilhantes na mesma 
região. 

O caso da cratera de Linné, levantado por Schmidt em 1866, quando 
anunciou ter assistido a uma variação nas dimensões dessa cratera, suscitou 
muita discussão; essa observação é hoje considerada como improvável. Outro 
caso é o da cratera Messier e a sua vizinha Pickering. De todas essas obser- 
vações, algumas merecem realmente uma atenção séria. Em 1968, um grupo 
de astrônomos, liderados pela astrônoma Bárbara M. Middlehurst e traba- 
lhando sob os auspícios da NASA, elaboraram um extenso catálogo desses 
fenômenos. 

Entretanto, a obtenção dos primeiros registros fotográficos e espectrográ- 
ficos não deixou dúvida sobre a realidade de pelo menos uma apreciável 
percentagem de todas as notificações catalogadas. 

Entre essas estão as observações do astrônomo norte-americano Dinsmore 
Alter (1888-1968), que, por intermédio de fotografias obtidas com filtros 
azul e vermelho, com auxílio do telescópio de 2,50m de Monte Wilson, regis- 
trou uma ligeira névoa próxima ao pico central da cratera Alphonsus, 1956. 
Mais tarde, em 3 de novembro de 1958, o astrônomo soviético Nicolai Ko- 
zyrev (1908- ), do Observatório de Pulkova, obteve um espectrograma de 
um clarão registrado no pico central de Alphonsus, sugerindo um provável 
escapamento de gases. 
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Os fenômenos transientes lunares podem ser de vários tipos distintos: a) 
pontos claros ou brilhantes em regiões bem localizadas, tais como Aristarchus 
e Plato; b) áreas de coloração, como as observadas por Patrick Moore, em 
1966, na região de Cassini, e por Alter, em 1956, em Alphonsus; c) névoas ou 
emanações gasosas, como as observadas por Kozyrev, em 1958, na cratera de 
Alphonsus e, em 1969, na cratera de Aristarchus; d) escurecimentos. 

Todos os fenômenos são de curta duração, de alguns segundos até ho- 
ras. A duração média é em torno de 15 minutos. Dos registros considerados 
até 1967, 112 referem-se a Aristarchus e à região do vale de Schroter e a 
Cobrahead; o segundo sítio de maior frequência é Plato, com 29, e, depois, o 
Mare Crisium, com 16. Além dessas, existem outras regiões de frequência mais 
ou menos alta. Em 62 ocasiões foram registrados pontos brilhantes na parte 
não iluminada da Lua. 

A distribuição dos eventos na superfície da Lua não ocorre ao acaso. Há 
visíveis concentrações: a) nas bordas dos mares (Mare Imbrium, Serenitatis, 
Crisium e Humorum), sugerindo uma atividade interna residual de terrenos 
vulcânicos em extinção; b) nas crateras raiadas, tais como Tycho, Copernicus, 
Kepler, Aristarchus, Thales e Philolaus; c) nos ring plains com fundo escuro 
ou parcialmente escuro, como Plato, Grimaldi, Gassendi, Alphonsus e Ptolo- 
meus. 

Nota-se, também, uma completa ausência de registros na região do qua- 
drante sudeste. Esses fatos podem significar que a distribuição topográfica 
seja ligada a causas internas, possivelmente de origem vulcânica. Nada se pode 
afirmar com exatidão pelo fato de se conhecer muito pouco ainda a respeito 
da estrutura da crosta lunar. 

Em 1968, o Center for Short-lived Phenomena (Centro de Fenômenos de 
Curta Duração) do Smithsonian Institution, nos E.U.A., solicitou à astrô- 
noma norte-americana Bárbara Middlehurst a organização do Lunar Interna- 
tional Observes Network (Lion), que incluía mais de 176 astrônomos de 31 
países. A finalidade desse grupo era de patrulhamento da superfície lunar, 
com o objetivo de verificar qualquer evento, comunicar o mesmo ao Centro 
de Fenômenos de Curta Duração, para que fossem transmitidos aos astronau- 
tas por intermédio de uma ponte em Houston (E.U.A.), em permanente cone- 
xão com os astronautas. 

Nesse trabalho colaborou o Observatório Nacional do Rio de Janeiro, que 
liderou a rede brasileira de astrônomos, formada após o sucesso de 1968. 
Realmente, foi durante a missão Apolo 8, cujo principal objetivo foi somente 
circunlunar, que observamos um evento em Aristarchus. 

Em 1969, durante a missão Apolo 11, os astrônomos alemães Prusse e 
Witte, do Observatório de Bochum, o irlandês Terence Moseley, do Observa- 
tório de Armagh, assim como os astrônomos do Observatório Nacional do Rio 
de Janeiro, alertaram, simultaneamente, o centro em Houston, do apareci- 
mento de um brilhamento na cratera de Aristarchus e no vale de Schrôter. 
Esse evento foi confirmado pelos astronautas em órbita lunar. 
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A dificuldade de explicar grande parte dos fenômenos registrados na super- 
fície lunar, recorrendo-se apenas ao impacto de meteoritos ou vulcanismo, 
levou os astrônomos a considerarem seriamente a possibilidade de uma ativi- 
dade térmica ainda existente na Lua, o que viria provar que a superfície não é 
totalmente inerte. 

Observações recentes, durante os eclipses da Lua, e pesquisas em infraver- 
melho, indicam a existência de áreas com índices de resfriamento bem dife- 
rentes em certas regiões da superfície lunar, o que se convencionou deno- 
minar de pontos quentes, que parecem indicar a possível existência de regiões 
térmicas na Lua. 

Do Observatório de Pic-du-Midi os astrônomos ingleses Kopal e Rackham 
fotografaram a região da cratera de Kepler, onde se descobriu um excesso de 
radiação em vermelho, efeito atribuído à luminescência. 

Em experiências de laboratório, verificou-se que os efeitos de luminescên- 
cia causados por bombardeio de prótons, provenientes de flares solares ou 
radiações ultravioletas, ainda que expliquem qualitativamente os fenômenos, 
não satisfazem quantitativamente. 

Outra tentativa de explicar a origem dos transientes lunares foi feita atra- 
vés de uma possível correlação entre o número de manchas solares e a fre- 
qiência desses fenômenos. Os resultados, porém, não foram satisfatórios. 
Parece que a melhor correlação obtida foi a do período anomalístico. Nesse 
caso verificou-se um pico de frequência dos eventos em torno do perigeu e 
outro pico menor durante o apogeu. 

É possível, portanto, que uma das causas principais seja a atração da Terra 
no mecanismo de mares lunares e seus efeitos sobre a crosta lunar. A maior 
atração gravitacional no perigeu pode provocar um desprendimento de gases e 
substâncias voláteis e, durante o perigeu, o relaxamento da crosta lunar pode 
expulsar pelas fissuras esse mesmo material. 

Em 1971, os astronautas a bordo do módulo de comando da Apolo 15 em 
órbita circunlunar, com auxílio de um espectrômetro de partículas, procura- 
ram detectar tais partículas na Lua e medir a sua energia e a direção de 
propagação. 

As observações foram efetuadas durante nove dias quando o detector, 
situado a uma altura de 110 km, apontava para o solo lunar. Constatou-se, 
então, que, sempre que a nave passava sobre a região de Aristarchus e do vale 
Schróter, registrava-se um significativo aumento na contagem do número de 
partículas alfa emitidas pelo radônio-222 e seus subprodutos. 

Considerando que a radioatividade na região de Aristarchus parece ser 
quatro vezes a média registrada sobre a Lua, acredita-se que as observadas 
emanações de radônio em Aristarchus devem ser resultantes dos fatores da 
atividade interna que envolve os elementos do regolito lunar. Tais emanações 
devem estar associadas aos fenômenos óticos conhecidos como eventos tran- 
sientes lunares, cuja existência nessa região parece definitivamente compro- 
vada. 
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Selenologia 


A selenologia estuda as rochas da crosta lunar e a natureza e origem dos 
aspectos da superfície da Lua. O termo foi cunhado sobre o modelo de 
geologia e seu emprego é preferível ao da expressão geologia lunar, que é, 
etimologicamente, contraditória. 


Histórico. Se bem que o início da história da selenologia tenha ocorrido 
com a descida do homem na Lua, em 21 de julho de 1969, convém lembrar 
que, contrariamente a afirmações apressadas que se seguiram às descobertas 
das sondas espaciais sobre a natureza do solo lunar, elas vieram, na maior 
parte, confirmar as observações dos astrônomos. 

Tais observações se limitavam ao estudo das propriedades da luz emitida 
pelo solo lunar, analisada através de instrumentos instalados nos observatórios 
terrestres e a sua comparação com as substâncias conhecidas por intermédio 
de experiências de laboratório. Essa época é, talvez, o que convém denominar 
a “pré-história” da selenologia. Nessa época, as principais deduções foram 
obtidas através do conceito de albedo e de polarização da luz lunar. 


Albedo. O poder difusor de uma superfície varia segundo a sua composição 
e a sua estrutura. Tal poder de reflexão é definido pelo albedo. No caso da 
Lua, a relação do fluxo luminoso total difundido em relação ao fluxo total 
recebido do Sol é de 0,07, de onde se conclui que mais de 92% da luz solar 
são absorvidos pela Lua. 

Tal comportamento pode ser explicado pelo fato de que os astrônomos já 
suspeitavam, há quase um séculóô, de que a superfície lunar é coberta de 
poeira, como os astronautas vieram confirmar. 


Análise polarimétrica. As vibrações luminosas se compõem, de modo geral, 
de vibrações orientadas de modo diferente, que se propagam com intensidade 
igual em uma mesma direção. Quando, após uma reflexão, uma das direções é 
mais favorecida, podendo mesmo desaparecer, diz-se que a luz solar é refletida 
na superfície lunar, pois esta última absorve diferentemente as duas vibrações 
componentes. A luz difundida pela Lua é, portanto, polarizada. 

O estudo da luz polarizada do satélite começou no séc. XIX, em 1811, 
com o astrônomo e físico francês François Arago (1786-1853) e foi mais 
tarde desenvolvido pelos astrônomos franceses Bernard Lyot (1897-1952) e 
Audouin Dollfus (1924- ), que procuraram pesquisar em laboratório os 
diferentes materiais que possuíam a mesma propriedade polarimétrica da su- 
perfície lunar, concluindo que esta era constituída por poeira de cinza vulcâ- 
nica. Tal ilação foi mais tarde confirmada pela equipe da Apolo 11. 


Estrutura superficial. Até o início da primeira exploração lunar, o conheci- 
mento da natureza do solo da Lua se limitava às ilações deduzidas das obser- 
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vações telescópicas. Foi com as amostras trazidas pelas missões Apolo e pelas 
Luna que se obtiveram os primeiros resultados sobre o regolito lunar, que é 
constituído de fragmentos de rochas ígneas aglomeradas. Esses fragmentos 
são constituídos de basaltos, rochas anortosíticas (rochas claras, ricas em 
óxidos de cálcio, alumínio e silício), brechas-solos e esférulas vitrificadas. As 
regiões continentais parecem ser de constituição anortósica, enquanto que os 
mares são de natureza basáltica. 

A análise mineralógica determinou a presença dos seguintes minerais: clino- 
piroxênio, ilmenita, troilita, crisobalita, olivina, plagioclásio e ferro. 

A análise química permitiu colocar em evidência a presença de quase todos 
os elementos existentes na Terra, em particular os seguintes: oxigênio, silício, 
cálcio e ferro. Em segundo plano, surge o magnésio, o alumínio e o titânio, 
além do enxofre, o sódio, o potássio, o cromo e o manganês, para citar os 
principais. 


Ás esférulas vitrificadas e as brechas produzidas, quando do impacto dos 
meteoritos, resultam da fusão dos materiais liquefeitos e projetados no espa- 
ço, onde se solidificam antes de retomar ao solo lunar. 

Essas esférulas, de diâmetro da ordem de 0,4mm, são das cores mais diver- 
sas: verdes, roxas, incolores e opacas. 

O estudo magnético das rochas lunares demonstram que a Lua, há apro- 
ximadamente 4 milhões de anos, era circundada por campo magnético fraco, 
da ordem de 0,05 gauss. Tal campo deve ser consegiiência do pequeno núcleo 
fluido que, naquela época, era condutor. Hoje, esse campo é cem vezes mais 
fraco. 


Estrutura interna. Após o estudo dos primeiros registros sismológicos luna- 
res, chegou-se à conclusão de que muitas das teorias sobre a estrutura do 
interior lunar deviam ser revistas. 

Atualmente, com a instalação dos sismógrafos pelos astronautas das mis- 
sões Apolo 11, 12, 14 e 16, vários abalos sísmicos lunares foram registrados, 
transmitidos e analisados. A média de abalos na Lua é da ordem de quatro por 
semana. São fracos e imperceptíveis para o ser humano. 

Sua origem é discutível. Tudo parece indicar que os abalos produzidos 
por impactos de meteoros são muito mais raros do que se pensava. Durante a 
missão Apolo 12 a queda voluntária do módulo lunar contra o solo lunar 
produziu um abalo que foi registrado durante 50 minutos pelos sismógrafos; 
um fenômeno análogo, na Terra, não passaria de 5 minutos. O impacto do 
terceiro estágio do foguete Saturno, lançador da Apolo 13, contra a superfície 
lunar, produziu um abalo que ecoou durante quatro horas. 

Em 12 de maio de 1972, um impacto notável foi sentido pelos sismógra- 
fos; parece ter sido produzido por um meteorito. Sua intensidade foi superior 
àquela produzida pelos impactos experimentais dos componentes dos fogue- 
tes das missões Apolo. 
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Ao lado desses fenômenos, de significativa intensidade, existem outros 
abalos. Seu estudo permitiu determinar que eram idênticos entre si, possuindo 
o mesmo foco. Um terço dos sismos registrados apresentam o mesmo aspecto 
e correspondem a 10 focos sísmicos. A maior parte deles'provém de um 
foco situado a 600 km ao sul dos pontos de queda das Apolo 12 e 14, e se 
localizam a 800 km de profundidade. Outro fato notável é que os sismos 
lunares estão associados ao período anomalístico. Eles se concentram no 
momento da passagem ao perigeu, como se os sismos fossem favorecidos pelo 
aumento da força de atração terrestre sobre a Lua. 

Para justificar a intensidade dos abalos produzidos pelos módulos lunares, 
propõe-se explicar o seu comportamento particular pela estrutura interna da 
Lua, que se supõe constituída de um núcleo sólido e homogêneo envolvido 
por uma camada fragmentária de rochas de 10 a 15 km de espessura. 


Origem da Lua. Apesar do conhecimento que já se possui atualmente da 
Lua, é impossível decidir qual das três teorias sobre a sua formação pode ser 
adotada como verdadeira: a captura da Lua pela Terra, a fissão da Lua e da 
Terra, e a formação simultânea dos dois corpos celestes. 

A origem das formações lunares, após as pesquisas locais, parece indicar 
que a maior parte das crateras tem origem meteórica, enquanto que a outra 
parte parece possuir uma origem vulcânica. A origem dos mares de constitui- 
ção basáltica é bem mais difícil de ser analisada. Mas a descoberta dos mas- 
cons parece indicar que as imensas crateras produzidas pelo impacto dessas 
enormes massas na superfície foi, posteriormente, ocupada pelos mares de 
lavas liquefeitas, que, se solidificando, formaram os mares. 


As luas escuras. Em 1772, o matemático francês Joseph L. Lagrange 
(1736-1813), previu, teoricamente, estudando o problema dos dois corpos, a 
existência de cinco pontos de equilíbrio gravitacional em torno de tal sistema. 
Três deles se comportam como pontos de equilíbrio instável e os outros dois, 
como poços gravitacionais, de modo que pequenas partículas tendem a se 
localizar em um ou outro desses dois pontos. 

Esses dois pontos, que recebem a denominação de pontos lagrangianos, são 
conhecidos como Ly e Ls, e estão situados à mesma distância da Terra à Lua, 
e se localizam, respectivamente, a 60º antes e depois da Lua em sua órbita. 

Essa teoria foi confirmada em 1904 com a descoberta dos asteróides Troia- 
nos, que alojam nos pontos lagrangianos do sistema Terra-Júpiter. 

Desde a década de 1950, o astrônomo polonês Kazimierz Kordylewski 
(1903-1981), do Observatório de Cracóvia, vem pesquisando, baseado nessa 
teoria, a existência de outras luas, que se convencionou denominar de luas 
escuras em relação ao brilho da Lua. 

Em março de 1961, Kordylewski anunciou a descoberta de dois objetos, 
em forma de nuvens de poeira, segundo tudo indica de origem meteórica, que 
se deslocavam no Ls atrás da Lua. Em maio de 1972, 22 anos após o início 
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das pesquisas, uma equipe de astrônomos poloneses, trabalhando na África do 
Sul, conseguiu encontrar os objetos que deviam localizar-se no ponto Ly. Tais 
objetos têm a mesma órbita da Lua e estão precisamente no local onde os 
colocaria a previsão da análise matemática. 
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MARÉS 


O fenômeno das marés consiste na oscilação periódica do nível das massas 
líquidas que envolvem o nosso planeta. Tai movimento do mar varia de inten- 
sidade segundo as épocas e os lugares. 


Histórico. Como demonstrou, em 1687, o físico inglês Isaac Newton, o 
fenômeno das marés resulta da ação conjunta do Sol e da Lua. Um dos seus 
mais notáveis continuadores foi o astrônomo francês Pierre Simon Laplace 
que, em 1774, enfocou o problema sob o seu aspecto dinâmico, enquanto o 
seu predecessor inglês admitia uma teoria estática. Foi Laplace quem demons- 
trou que a maré pode ser considerada como a superposição de três tipos de 
marés parciais: maré de longo período, maré diurna e semidiurna. 

A ação da Lua e do Sol pode, segundo Laplace, desenvolver forças elemen- 
tares periódicas, de períodos próximos a 24 horas ou 12 horas. O período de 
cerca de um dia forma a maré diurna, cuja amplitude está relacionada à 
declinação dos astros que a produzem. Por outro lado, a maré semidiurna 
reúne as oscilações de período próximo a 12 horas, que depende, relativa- 
mente, de pouca declinação do astro, e resulta, principalmente, da rotação 
terrestre e da ação conjunta da revolução da Terra e da Lua. 

A ação lunar é, teoricamente, duas vezes mais intensa que a do Sol. As 
oscilações oriundas da Lua impõem às marés parciais períodos de aproxima- 
damente 24 horas e 50 minutos, e 12 horas e 25 minutos. 

A astronomia fornece os períodos das diversas oscilações por intermédio 
do conhecimento do movimento da Lua e do Sol, enquanto a hidrodinâmica 
analisa a forma arbitrária dos continentes e as irregularidades da profundidade 
dos oceanos. 


A previsão das marés. Considerando estes dois lados do problema, o geofí- 
sico inglês Sir William Thomson, mais tarde Lord Kelvin, imaginou decompor 
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a maré produzida pela Lua e pelo Sol em certo número de ondas simples, pelo 
método de análise harmônica. Além da teoria, Lord Kelvin concebeu e reali- 
zou um aparelho, mecânico, que totaliza as diversas marés parciais e prevé em 
alguns instantes o momento e a altura das marés. Um instrumento desse tipo 
foi utilizado no Observatório Nacional, até 1967, para prever a maré. Atual- 
mente, esse trabalho vem sendo desenvolvido pela Diretoria de Hidrografia e 
Navegação do Ministério da Marinha, por intermédio de computadores. 

A intensidade da maré varia com as fases da Lua e com a distância da Lua e 
do Sol à Terra. 

Quando a Lua e o Sol estão em conjunção ou sizígias (Lua nova e Lua 
cheia), as suas ações se adicionam, e a amplitude da maré é máxima: temos, 
então, a maré de sizígias ou de água viva. 

Quando a Lua e o Sol estão em quadraturas (Lua em quarto crescente ou 
quarto minguante) os efeitos de atração dos dois astros se subtraem, e aí 
temos a maré de quadratura ou de água morta. A amplitude é mínima. 

O máximo e o mínimo de amplitude se produzem, em relação ao fenô- 
meno astronômico, com um certo atraso, que se denomina idade da maré. 

As marés de água viva serão mais intensas quando a Lua está no perigeu 
(lua em máxima aproximação da Terra) e no periélio (Terra em máxima 
aproximação do Sol), quando então temos as marés de perigeu ou marés de 
periélio. Quando estas duas situações coincidem, as marés são mais intensas. 

As maiores marés do ano ocorrem, em geral, nas imediações dos equinócios 
quando a Lua nas sizígias acha-se no perigeu e próxima ao plano do equador. 
Por razões idênticas as menores marés de sizígias sucedem nos solstícios quan- 
do a Lua esta no apogeu e com grande declinação, ou seja, mais afastada do 
equador. 

As marés podem apresentar algumas características especiais de origem 
local. 

As mais fortes marés do globo se produzem no Canadá, na baía de Fundy, 
onde atingem 13,6 metros durante as sizígias, e na França, no monte 
Saint-Michel, onde chegam a 12,5 metros. 
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ECLIPSES 


Em astronomia, denomina-se eclipse ao obscurecimento parcial ou total de 
um corpo celeste em virtude da interposição de um outro. Os eclipses com- 
preendem dois fenômenos de aspectos distintos: a) um objeto celeste ilumi- 
nado cessa de ser visível, parcial ou totalmente, pela interposição de um outro 
objeto entre a fonte de luz que o ilumina e o objeto iluminado; b) um astro 
luminoso torna-se invisível pela passagem de um objeto entre aquele astro e o 
observador. 

No primeiro caso, sua visibilidade independe da posição do observador e o 
fenômeno de obscurecimento momentâneo será visível a todo observador ter- 
restre que tenha o astro acima do horizonte; no segundo caso, a visibilidade 
do fenômeno irá depender da posição do observador na superfície terrestre. 

Os eclipses da Lua, dos satélites de Júpiter e das estrelas variáveis eclipsan- 
tes estão incluídos no primeiro caso, enquanto os eclipses do Sol, as oculta- 
ções de estrelas ou planetas pela Lua, as ocultações de estrelas pelos planetas e 
os fenômenos de passagem ou trânsitos de planetas inferiores pelo disco solar 
estão incluídos no segundo caso. 


Durante a Lua cheia, a Terra está situada entre o Sol e a Lua, de modo que 
esta última pode estar situada dentro do cone de sombra ou de penumbra que 
o globo terrestre projeta no espaço; nesse caso, a Lua deixará de ser ilumi- 
nada, parcial ou totalmente, pelo Sol, produzindo o fenômeno do eclipse da 
Lua, para todo o hemisfério que tenha a Lua acima do horizonte. 

Durante a Lua nova, a Lua se encontra situada entre a Terra e o Sol, 
projetando no espaço um cone de sombra que pode atingir regiões da superfí- 
cie terrestre, eclipsando total ou parcialmente o Sol. Haverá, portanto, para 
essas regiões da Terra, um eclipse do Sol. 

Quando o astro que produz o eclipse tem dimensões aparentes muito 
menores do que as do astro eclipsado, o fenômeno de eclipse se denomina de 


9% 


passagem ou de trânsito diante do astro eclipsado. Desse tipo são as passagens 
de Vênus e Mercúrio diante do disco solar. 

Denomina-se ocultação o fenômeno de eclipse que ocorre quando o astro 
eclipsado tem dimensões aparentes muito menores do que as do segundo 
astro. Em virtude do movimento da Lua em torno da Terra é possível obser- 
var-se as ocultações das estrelas ou planetas pelo disco lunar. 


Importância histórico-científica dos eclipses 


Os eclipses, estudados desde épocas remotas, conduziram o homem às suas 
primeiras deduções científicas. Os eclipses da Lua forneceram a primeira pro- 
va da redondeza da Terra. Foram utilizados no estudo da alta atmosfera 
terrestre, que difunde parcialmente as radiações solares, no estudo do movi- 
mento de rotação da Terra e, também, para medir a aceleração secular da Lua. 
Aliás, esses dois setores se desenvolveram, principalmente, por intermédio das 
análises das observações de ocultações de estrelas pela Lua; estas análises têm 
fornecido elementos precisos sobre o meio de determinar as irregularidades do 
movimento da Lua e definir, com bastante rigor, o tempo das efemérides. 

Os eclipses do Sol constituem, como os da Lua, elemento fundamental 
para os historiadores na determinação da correspondência entre os diferentes 
calendários e na retificação de algumas cronologias antigas. Entretanto, a 
principal contribuição científica dos eclipses solares foi desenvolvida durante 
os eclipses totais do Sol, que propiciaram magníficos estudos da atmosfera 
solar. Até 1930, quando da invenção do coronógrafo do astrônomo francês 
Bernard Lyot (1897-1952), o único meio existente para observar a coroa solar 
era o eclipse total do Sol. 

Os eclipses são ainda observados com atenção para o estudo da cromosfera 
solar, da sua coroa e, principalmente, para o estudo das influências dos fluxos 
solares na atmosfera terrestre. Outra importante observação é a do desvio ou 
efeito Einstein sobre as estrelas aparentemente circunvizinhas do Sol, durante 
os eclipses. 

Ficou célebre a expedição realizada pelos astrônomos a Sobral, no Ceará, 
para a observação do eclipse total do Sol de 29 de maio de 1919, pois dele 
resultaram as primeiras determinações do efeito Einstein, predito pela teoria 
da relatividade generalizada. 

Uma das conseqiiências dessa teoria indicava que um raio de luz passando 
através de um campo de gravitação intenso se desviaria de certo ângulo, cujo 
valor podia ser determinado pelo cálculo. A melhor maneira de comprovar se 
tal desvio na realidade se verificava consistia em fotografar as estrelas de uma 
determinada região do céu, onde mais tarde se encontrasse o Sol quando se 
desse um eclipse total, fotografando novamente a mesma região no momento 
do eclipse. 
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Fig. 11 
O eclipse de Sobral (CE). 
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Fig. 12 
Fotografia do eclipse total do sol, obtida em Sobral, Ceará, em 29 de maio de 
1919 por Henrique Morize. 


Se o desvio previsto se desse na realidade, a comparação das posições das 
estrelas fotografadas nessas duas ocasiões permitiria comprovar experimen- 
talmente a sua existência e verificar se o valor previsto pelo cálculo coincidia 
com o observado. As fotografias obtidas confirmaram a teoria, tendo sido essa 
a primeira e talvez a mais clara prova experimental da teoria da relatividade. 


Período de recorrência dos eclipses — Saros 


Foram os astrônomos caldeus os descobridores do período de recorrência 
dos eclipses. A descoberta desse período (18 anos e 11 dias) foi favorecida, 
talvez, pelo uso do calendário lunar. Esse ciclo pode ser estabelecido compa- 
rando os vários períodos de revolução da Lua. 

Notaram os caldeus que 242 revoluções draconíticas (revoluções do nodo) 
e 223 revoluções sinódicas (intervalos entre duas luas cheias) são sensivel- 
mente idênticas, pois enquanto 223 revoluções sinódicas correspondem a 
6.585,32115 dias, 242 revoluções draconíticas correspondem a 6.585,35670 
dias. Portanto, ao fim de um período de 6.585 dias e um terço, ou seja, 18 
anos julianos e 11 dias, o Sol, a Lua e a linha dos nodos terão retornado às 
mesmas posições relativas e os eclipses se reproduzirão na mesma ordem. 

Há,entretanto, um pequeno desvio, em virtude da variação da distância da 
Terra à Lua. A anomalia média da Lua estará, também, por coincidência, 
próxima do valor anteriormente encontrado, pois 239 revoluções anomalís- 
ticas (intervalo entre duas passagens da Lua pelo seu perigeu) correspondem a 
6.585,5374 dias. É nesse período de 6.585 dias conhecido por “saros” que os 
eclipses se reproduzem de modo muito idêntico; entretanto, como há uma 
fração de dia, as partes da Terra atingidas pelo fenômeno acham-se deslocadas 
de 120º para oeste. 


Eclipses da Lua 


Generalidades. Os eclipses da Lua, embora se déem em menor número que 
os do Sol, são contudo, em cada lugar da Terra, muito mais comuns. Com 
efeito, um determinado eclipse do Sol só pode ser observado dos lugares onde 
a sombra da Lua atinge a Terra, e esses lugares estão contidos numa zona 
relativamente pequena da superfície do globo terrestre. 

Um eclipse da Lua resulta do fato de ela, na realidade, escurecer ao entrar 
no cone de sombra da Terra; nessas condições, o eclipse será evidentemente 
visível com o mesmo aspecto em todos os lugares da Terra que nesse momen- 
to tenham a Lua acima do horizonte. 

Um eclipse da Lua pode ser total ou parcial, conforme a Lua fique ou não 
completamente mergulhada no cone de sombra da Terra. Este cone, dentro 
do qual não penetra a luz do Sol, tem, à distância que se encontra a Lua, um 
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diâmetro muito superior ao dela, podendo a Lua levar até duas horas a atra- 
vessá-lo. Envolvendo o cone de sombra, existe o chamado cone de penumbra, 
que é a zona dentro da qual entram, só em parte, os raios solares. Quando a 
Lua atravessa o cone da penumbra tem-se o eclipse penumbral. 


; SOMBRA | 
ECLIPSE DA LUA PENUMBRA 


Tipos de eclipses lunares. Existem três tipos de eclipses lunares: a) eclipse 
penumbral, no qual a Lua atravessa somente o cone de penumbra da Terra; 
b) eclipse parcial, no qual a Lua penetra parcialmente no cone de sombra da 
Terra e c) eclipse total, no qual a Lua imerge completamente no cone de 
sombra. 


Aspectos de um eclipse lunar. O eclipse lunar começa pela entrada da Lua 
no cone de penumbra, fase de difícil observação, pois somente após haver 
ultrapassado a metade da penumbra-é que se começa a distinguir um ligeiro 
obscurecimento na superfície lunar. 

À medida que se desenvolve o eclipse, o obscurecimento se acentua. Ao 
atingir o cone de sombra, o que constitui o primeiro contacto, isto é, o 
momento em que o limbo da Lua tangencia o cone de sombra, a Lua se 
apresenta de início, “mordida”. Daí em diante a região escura vai se estenden- 
do na superfície da Lua e se tornando cada vez mais intensa. Na fase de 
totalidade, observa-se uma coloração avermelhada, oriunda da difusão da luz 
solar nas altas camadas da atmosfera terrestre. 


A luminosidade dos eclipses lunares. Pelos estudos das antigas observações 
de eclipses constatou-se que havia uma variação de intensidade luminosa na 
fase de totalidade dos eclipses lunares. Para definir o cone de sombra da Lua é 
necessário considerar que um feixe luminoso, emitido por um elemento da 
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superfície solar, sofre os seguintes efeitos: a) desvio proveniente da refração, 
que permite aos raios do Sol penetrarem no cone de sombra; b) atenuação dos 
raios solares produzidos quer pela sua absorção, quer pela sua refração nas 
altas camadas da atmosfera. 

Ora, considerando-se a extensão da atmosfera terrestre, é possível explicar 
por que a Lua não desaparece completamente e também a razão da cor 
avermelhada da Lua eclipsada. 

Considerando tal fato, o astrônomo francês André Danjon (1890-1967) 
estabeleceu uma escala arbitrária de luminosidade dos eclipses, que permite 
atribuir a cada eclipse um coeficiente de brilho relativo, segundo o aspecto 
que a Lua apresenta durante a fase de totalidade. 

Eis aqui a significação desses coeficientes, que, indo de O a 4, constituem a 
escala de luminosidade de Danjon: O — eclipse muito escuro; a Lua é quase 
invisível, particularmente no meio da totalidade; 1 — eclipse escuro, cinza ou 
castanho; os acidentes lunares são de difícil observação; 2 — eclipse verme- 
lho-escuro; observa-se frequentemente uma mancha muito escura no centro 
da sombra e uma zona exterior bastante clara; 3 — eclipse vermelho-tijolo, 
com sombra frequentemente limitada por uma zona cinza ou amarela bas- 
tante clara; 4 — eclipse vermelho-cobre ou alaranjado, muito claro, com uma 
zona exterior muito luminosa e azulada. 

Estudando, com detalhes, 150 eclipses, observados desde o séc. XVI, con- 
cluiu Danjon que havia uma correlação entre a luminosidade da Lua eclipsada 
e a atividade solar. Assim, segundo Danjon, nos dois anos que se seguem a um 
mínimo de atividade solar, a Lua eclipsada é mais escura. À medida que se 
afasta do mínimo de atividade solar, a luminosidade da Lua eclipsada e a sua 
coloração avermelhada aumentam até atingir o próximo mínimo de atividade 
solar, que se assinala por uma nova diminuição brusca de luminosidade e 
coloração. 

Atribuiu Danjon a origem dessas variações às flutuações de transparência 
da alta atmosfera terrestre. Entretanto, recentemente, F. Link demonstrou 
que essa variação depende das radiações corpusculares que podem atingir a 
Lua e que dependem do ciclo de 11 anos da atividade solar. 


Eclipse do Sol 


Generalidades. Para que um eclipse do Sol ocorra será necessário que a Lua 
esteja em conjunção e não muito afastada de um dos nodos da sua órbita, isto 
é, de um dos pontos em que ela intercepta a órbita da Terra. Tais circuns- 
tâncias favoráveis ocorrem várias vezes por ano, e assim todos os anos há 
eclipses do Sol, visíveis de um ou outro lugar da Terra. Quando as circunstân- 
cias são mais favoráveis, pode até haver cinco eclipses do Sol no mesmo ano; 
caso contrário, haverá apenas dois. 
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Sendo um eclipse do Sol provocado pela projeção da sombra da Lua sobre 
a Terra, é evidente que esse eclipse não poderá ser observado ao mesmo tempo 
de todos os pontos do globo que tenham nesse momento o Sol acima do 
horizonte; além disso, o aspecto do eclipse varia conforme o local de onde é 
observado. 

A Lua projeta, do lado oposto ao Sol, um cone de sombra que pode cortar 
a superfície da Terra; há, então, o eclipse total do Sol para todos os pontos do 
globo que se acham na interseção da primeira folha do cone com a Terra. É o 
que se passa quando o diâmetro da Lua, visto da superfície da Terra, é maior 
que o Sol. 

Pode acontecer, ainda, que o vértice do cone não atinja a superfície do 
globo terrestre; há, então, eclipse anular para a região do globo que se acha na 
interseção da superfície da Terra com a segunda folha do cone de sombra. 
Observar-se-á, portanto, de um ponto dessa região, o disco lunar projetar-se 
sobre o Sol. É o que se dá quando o diâmetro aparente da Lua é menor que o 
do Sol, visto da Terra. 


Tipos de eclipses solares. Os eclipses do Sol podem ser centrais ou parciais. 
Um eclipse central ocorre quando oeixo do cone de sombra formado pela Lua 
se encontra com a Terra. O deslocamento deste ponto de encontro sobre o 
solo terrestre define a linha de centralidade do eclipse. Um eclipse central 
constitui um eclipse total quando a extremidade do cone de sombra varre a 
superfície terrestre segundo uma oval de intersecção, cujas dimensões irão 
depender da distância da Lua à Terra. Ela será maior, se a Lua estiver 
mais próxima do nosso planeta; será menor, se estiver mais afastada. O des- 
locamento desta oval sobre o solo delimita a faixa de totalidade do eclipse. 
Um eclipse será total para os observadores situados no interior dessa faixa, que 
pode atingir até mais de 300 quilômetros de largura. 

Um eclipse central constitui um eclipse anular quando o vértice do cone de 
sombra não atingea Terra, que será, neste caso, varrida somente pelo prolon- 
gamento deste cone, segundo uma faixa igualmente definida por uma oval de 
intersecção. O fenômeno visível no interior dessa faixa é um eclipse anular. 

Um eclipse anular-total ou eclipse misto poderá ocorrer muito raramente 
quando a extremidade do cone de sombra que, não conseguindo reencontrar a 
superfície terrestre, vem em seguida varrê-la para, ocasionalmente, se afastar 
de novo e retomar o aspecto de anular. 

O eclipse parcial ocorre somente quando a penumbra da Lua atinge a 
Terra. Aliás, tais eclipses não ocorrem nas regiões polares terrestres. 

É conveniente salientar que um eclipse total ou anular pode ser visto como 
eclipse parcial para os observadores situados na penumbra da Lua, zona que se 
estende a alguns milhares de quilômetros de cada lado da faixa de centrali- 
dade de um eclipse total ou anular. Além dessa zona, não existe eclipse. 
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Duração de um eclipse. A duração de um eclipse total do Sol é muito 
pequena; nas circunstâncias mais favoráveis não é nunca superior a 7 min 58. 
Para poder observar o Sol durante esse curto espaço de tempo, os principais 
observatórios do mundo realizam expedições aos locais em que o eclipse é 
visível. 

Quando a Lua está no perigeu e a Terra no afélio a diferença entre o 
diâmetro aparente da Lua em relação ao Sol é máxima. Com efeito, quando o 
nosso satélite está mais próximo da Terra (perigeu) o seu diâmetro aparente é 
máximo e quando a Terra está no seu maior afastamento do Sol (afélio) o Sol 
atinge o seu menor diâmetro aparente. Quando o eclipse se dá nessas condi- 
ções particulares, temos os eclipses de grande duração. 

Como o afélio ocorre sempre em 4 de julho, os eclipses mais longos ocor- 
rem sempre em junho ou julho. Por outro lado, como em 4 de julho o Sol se 
encontra com declinação Norte, isto é,no hemisfério boreal, a totalidade mais 
longa vai ocorrer em um lugar de latitude próxima à declinação do Sol, isto é, 
de 23º Norte. 

O movimento em direção Este do observador, em virtude da rotação, vai 
entretanto alterar o problema, pois a sombra da Lua vai alcançar o observa- 
dor mais lentamente do que se não houvesse rotação. A velocidade de rotação 
é maior no Equador, enquanto na latitude de 23º Norte é sensivelmente 
inferior. Dessa maneira, o efeito de rotação, retardando o movimento aparen- 
te, será maior no Equador. 

Os mais longos eclipses não ocorrem no Equador, em virtude da declinação 
boreal do Sol, quando este se encontra próximo ao afélio, nem na latitude 
Norte de 23º, em virtude da rotação. A melhor situação será, portanto, 
quando a sombra da Lua se projetar numa latitude intermediária entre 09 e 
23º Norte. 

Ora, o eclipse de 30 de junho de 1973 reuniu todas essas condições favo- 
ráveis. Assim, O perigeu ocorreu no dia 4 de junho, o afélio em 4 de julho e a 
latitude do ponto mais favorável esteve em 0º e 23º Norte. 

Os eclipses mais longos desse século foram: o de junho de 1937 e de junho 
de 1955; o de junho de 1973 e o próximo será o de julho de 1991. Todos 
com mais de sete minutos de duração na fase de totalidade. 


Ocultações 


Quando a Lua, em virtude do seu movimento próprio, passa diante de uma 
estrela, esta desaparece durante um tempo mais ou menos longo; diz-se . então 
que há ocultação. O instante da desaparição da estrela chama-se imersão e o 
da reaparição, emersão. Quando a imersão e a emersão se verificam em pontos 
diametralmente opostos, a duração da ocultação é máxima e da ordem de 70 
minutos. 

Durante a primeira parte da lunação, isto é, da lua nova à lua cheia, a 
imersão se faz no bordo obscuro e a emersão no bordo iluminado; durante a 
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segunda parte da lunação é o contrário que se observa. Quando uma estrela 
tangencia o disco lunar e, portanto, a imersão e a emersão se confundem, o 
fenômeno se chama apulso. 

O brilho da Lua faz desaparecer as estrelas fracas que estão na sua vi- 
zinhança, por isso, nas efemérides, só se fornecem as ocultações das estrelas 
relativamente brilhantes (até a 72 magnitude). Quando, entretanto, a Lua se 
apresenta delgada, crescente ou totalmente eclipsada, pode-se observar a ocul- 
tação de estrelas até a 82 ou 92 magnitude. 

Em toda a Terra, supondo-se condições perfeitas de visibilidade, podem ser 
observadas, aproximadamente, 2.500 ocultações num ano; sendo que para um 
determinado lugar esse número se reduz a cerca de 100 para estrelas até à 
sétima magnitude. As observações de ocultações têm servido para determinar 
a longitude do lugar em que são observadas. 

Na atualidade, é grande a importância da observação das ocultações, por 
ser o método mais preciso para a determinação das variações seculares da 
rotação terrestre. Com o surgimento de um novo campo da astronomia, a 
radioastronomia, passou-se a considerar de grande importância a aplicação das 
ocultações de fontes de rádio pela Lua. Realmente, sua observação em várias 
frequências tornou possível a solução de dois importantes problemas: a de- 
terminação das dimensões e da posição exata de uma fonte de rádio. 


Trânsitos 


Passagens dos planetas interiores diante do Sol. Em determinadas épocas os 
planetas internos Mercúrio e Vênus passam entre o Sol e a Terra, na conjun- 
ção inferior, quando então as silhuetas escuras desses planetas podem ser 
observadas em contrastes com o luminoso disco solar. 

No decorrer da passagem de um planeta pelo disco solar registram-se qua- 
tro fases principais: o contato exterior na entrada, quando o disco do planeta 
toca externamente o bordo do Sol; o contato interior na entrada, quando 
todo o disco do planeta, já tendo passado pelo bordo do Sol, toca-o interna- 
mente; o contato interior na saída, quando o planeta, já tendo cruzado todo o 
disco solar, toca o bordo interno do Sol;e o contato exterior na saída, quando 
todo o disco do planeta, após cruzar o bordo do Sol, o toca externamente. 

Tendo em vista que o primeiro e o quarto são difíceis de observação, 
procura-se observar os dois outros, com a finalidade de medir o diâmetro do 
planeta em trânsito e as suas posições precisas. Foi estudando os trânsitos de 
Mercúrio que Newcomb e, mais tarde Le Verrier, constataram a existência de 
certas anomalias no periélio de Mercúrio, cuja explicação foi dada mais tarde 
por Einstein, na sua teoria da relatividade. 


Os trânsitos de Mercúrio. Nas conjunções inferiores, Mercúrio passa, geral- 
mente, ao norte ou ao sul do Sol, porque a sua órbita é muito inclinada em 
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relação à eclíptica. Todavia, em momentos excepcionais, Mercúrio passa em 
frente do disco solar, destacando-se, nessa ocasião, como um círculo comple- 
tamente negro sobre a superfície brilhante do Sol. 

A condição necessária para que esse fenômeno, pela primeira vez observa- 
do em 1631 pelo filósofo, astrônomo e matemático francês Pierre Gassend 
(1592-1655), dito Gassendi, se realize, é que a Terra esteja próxima da linha 
do nodo da órbita do planeta. 

Isso se dá em 8 de maio e em 10 de novembro, sendo que as passagens 
sobre o disco solar são possíveis, somente, três dias entre a primeira data e 
cinco entre a segunda; essa diferença, ocasionada pela grande excentricidade 
da órbita mercuriana, faz com que as passagens em novembro sejam mais 
frequentes do que em maio. 

Existem cerca de 13 passagens de Mercúrio em cada século. Além de ser 
espetáculo bastante interessante, sua observação é de capital importância em 
vários estudos sobre o planeta. Trata-se de um fenômeno que não é visível a 
vista desarmada. 


Os trânsitos de Vênus. Quando Vênus está não só em conjunção inferior 
mas também próximo ao nodo, aparece como um ponto escuro, movendo-se 
através do disco brilhante do Sol. A primeira passagem foi observada pelo 
astrônomo inglês Jeremiah Horrocks (1617-1641) em 4de dezembro de 1639. 
Quatro outras passagens já foram observadas: 6 de junho de 1761, 3 de junho 
de 1769, 9 de dezembro de 1874 e 6 de dezembro de 1882, observações essas 
que foram utilizadas na determinação da paralaxe solar. 

Convém salientar que uma das melhores determinações da paralaxe solar 
até agora alcançadas foi o valor de 8,808”, obtido pela comissão brasileira que 
observou a passagem de Vênus em 1882. As passagens ocorrem aos pares, 
sendo que o próximo par será em 8 de junho de 2004 e em 6 de junho de 
2012. 

Quando Vênus atravessa o disco solar, vê-se, de início, uma mancha bri- 
lhante. Logo depois, quando Vênus começa a emergir do disco solar, essa 
mancha se estende gradualmente para os lados, contornando o disco escuro 
do planeta, até tomar a forma de um halo brilhante, que o envolve completa- 
mente. Esse fenômeno é causado pela refração da luz solar na atmosfera de 
Vênus. 

Além desse magnífico fenômeno, outros também têm sido registrados no 
momento da tangência inferior do disco de Vênus com o do Sol, quando uma 
notável deformação ótica do globo do planeta é observada. Assim, antes de tal 
contato, o planeta se apresenta alongado, para depois tomar a forma de uma 
“gota escura”, expressão por que tal fenômeno é conhecido. 

A explicação desse efeito, segundo o astrônomo inglês William Rutter Dawes 
(1799-1868), “provém do arredondamento das pontas dos cornos pela agita- 
ção e difusão da imagem”. Entretanto, em 1874, o astrônomo holandês 
Hendricus Gerardus Van de Sande Backhuyzen (1838-1923) explicou esse fe- 


108 


nômeno pela difração e, em 1881, o astrônomo francês Charles André 
(1842-1912) propôs a mesma explicação. Já o astrônomo francês Eugêne 
Antoniadi (1870-1944), nascido na Grécia, afirmou, em 1930, que “os efeitos 
de difração são totalmente engolfados por aquele da agitação da atmosfera 
terrestre”. 
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MARTE 


Histórico. Marte é conhecido desde a mais remota antiguidade. Em 
2540 a.C. um dos dias da semana já lhe era consagrado: a terça-feira 
(marties dies). Aristóteles teve ocasião de observar uma ocultação de Marte 
pela Lua e Ptolomeu informa que Marte passou próximo da estrela Beta do 
Escorpião no dia 17 de janeiro (21 Athir) do ano 272 a.C. Batizado com o 
nome do deus da guerra, naturalmente por sua cor vermelha, teve vários ou- 
tros nomes: Harmakhis (em virtude do seu movimento retrógrado) e Har-tesch 
(estrela vermelha), no Egito antigo; Nergal (deus da guerra), na Caldéia; Zalba- 
tanu (estrela mortífera), na Babilônia; Angaraka (carvão ardente) e Lohitanga 
(corpo vermelho), na Índia; Pifoedus (cor de fogo), na Grécia antiga; Young- 
hono (a luz vacilante) e Teh'i-Sing (o planeta vermelho), na China. 

Personificado pelo deus da guerra, em todas as mitologias, o seu símbolo d, 
é um vestígio da união da lança com o escudo. A sua influência astrológica 
era considerada essencialmente fatídica. , 

Marte é célebre na história da astronomia pelo estudo feito por Kepler, 
baseado nas observações cuidadosas de Tycho Brahe, de seu movimento elíp- 
tico, e que o levou à descoberta das leis que regem o movimento planetário, 
conhecidas como leis de Kepler. 

As condições de observação. As oposições mais favoráveis (a distância 
Terra-Marte é quase mínima) são aquelas em que a região da órbita de Marte, 
correspondente ao periélio, coincide, em direção ao Sol, com a região da 
órbita terrestre que se acha no afélio. Essas oposições, conhecidas por opo- 
sições periélicas, são os melhores períodos de observação de Marte. Periodica- 
mente, num ciclo de 15 (ou 17) anos, Marte apresenta-se muito próximo da 
Terra, facilitando a observação de sua superfície. 

Há períodos em que Marte se encontra na mínima distância possível da 
Terra, a saber, 55 milhões de km. Quando essa oposição se dá, a distância de 
Marte ao Sol é de 207 milhões de km e a da Terra ao Sol é de 152 milhões de 
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km. As oposições periélicas não correspondem à distância mínima entre a 
Terra e Marte, devido ao movimento de giro das linhas de apsides, isto é, ao 
fato de as linhas que unem os afélios e periélios respectivos serem desiguais; o 
da Terra é de 108.000 anos, o de Marte é de 82.000 anos. 

Ademais, sabe-se que o ângulo entre essas duas linhas aumenta de uns 4 
segundos de arco por ano, sendo, na atualidade, de 233º o ângulo formado 
entre as linhas de apsides da órbita dos dois planetas. As linhas de apsides dos 
dois planetas fizeram um ângulo de 180º pelo ano 46000 a.C. Isso significa 
que o periélio de Marte caiu, então, na mesma direção que o afélio da Terra 
visto do Sol e, portanto, os dois planetas estiveram na menor distância possí- 
vel. 

Estima-se que a observação telescópica de Marte, com um pequeno aumen- 
to de 72 vezes, nas condições de máxima aproximação, é equivalente ao da 
Lua vista a olho nu. É muito raro poder apreciar o planeta nitidamente, pois 
quando as noites são bastante claras a atmosfera fica agitada por turbulências 
análogas às que se produzem em cima de uma fonte calorífica. A imagem que 
se obtém é, portanto, na maioria das vezes, uma imagem imprecisa. 


O astrônomo francês Gérard de Vaucouleurs (1918- ), um dos que 
mais estudaram Marte, escreveu: “nunca se vê o planeta Marte tão bem quan- 
to é possível fazê-lo com a Lua, através de um binóculo”. No entanto, com- 
pletando a observação visual com as mais modernas técnicas, foi possível 
adquirir a respeito de Marte uma quantidade enorme de conhecimentos, al- 
guns dos quais de grande precisão. 

As fotografias de Marte, tomadas por intermédio das três sondas espaciais 
Mariner, lançadas em 1965 (Mariner 4), em 1969 (Mariner 6 e 7), e em 1971 
(Mariner 9), que passaram perto do planeta, revelaram um relevo semelhante 
ao da Lua, marcado por inúmeras crateras com diâmetros de mais de 500 km. 
Após as missões das sondas Viking é esperada, dentro dos próximos 10 anos, 
a conquista de Marte pelo homem. 


O calendário marciano. A primeira medida do dia de Marte foi efetuada 
pelo matemático, físico e astrônomo holandês Christian Huygens 
(1629-1695), em 1659, que calculou em cerca de 24 horas a sua rotação. Sete 
anos mais tarde, o astrônomo francês, de origem italiana, Jean Dominique 
Cassini (1625-1712), estimou a rotação de Marte em 24 horas e 40 minutos, o 
que está muito perto do valor atual, que é de 24 horas, 37 minutos e 22,654 
segundos. 

A rotação de Marte efetua-se no mesmo sentido da rotação da Terra, 
sendo, porém, um pouco mais lenta, embora em um dia de intervalo o planeta 
apresente o mesmo hemisfério da noite anterior. Todavia, na realidade, ele 
gira 9º, e, ao fim de 40 dias, Marte terá atrasado uma revolução em relação à 
Terra, o bastante para se completar um ciclo de observação em torno do 
planeta. Considerando sua maior distância ao Sol, o ano civil de Marte se 
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ETT 


Fig. 15 
Marte gelado. Nesta vista da Planície Utopia obtida pelo engenho Viking Lander 2, a fina camada de gelo 
que cobre as rochas e o solo de Marte corresponde à formação de gelo ocorrida durante o 
inverno marciano. Naquela ocasião, a camada permaneceu cerca de 100 dias sobre a superfície (Foto 
cedida pela Embaixada dos EUA). 


compõe de 668,6 dias solares. A fração do dia é acumulada, dando, de quatro 
em quatro anos, um ano bissexto de 669 dias. 

O astrônomo norte-americano Edward Charles Pickering (1846-1919) com- 
pôs um calendário para Marte, semelhante ao da Terra. O calendário de Picke- 
ring é formado de 12 meses, dos quais os nove primeiros contêm 56 dias e os 
três últimos 55. As semanas são de sete dias, e o mês de oito semanas. 
Pickering, porém, não ficou só aí; foi além, pois fixou as datas dos solstícios, 
equinócios, periélio e afélio do planeta vermelho. Suas datas são deduzidas da 
posição do planeta em sua órbita ou, ainda, da sua longitude heliocêntrica. 

As estações marcianas apresentam uma grande desigualdade, porque o pla- 
neta descreve uma órbita bastante excêntrica, e também porque o seu equa- 
dor possui uma inclinação de 1º 15” 1” em relação à eclíptica. A duração das 
estações, segundo cálculos recentes, é a indicada na tabela abaixo. 


HEMISTÉRIOS DURAÇÃO 
EM DIAS DE 


LONGITUDE 
HELIOCÊN- 
TRICA 


87º.177º Primavera Outono 146 142 
1779-2679 Verão Inverno 160 156 
2679-3570 Outono Primavera 199 191 
3579-879 Inverno Verão 182 177 


A cartografia de Marte. A primeira observação do contorno de Marte foi 
realizada, em 1610, por Galileu, que registrou que ele apresentava fases. 
Todavia, a primeira observação da fase de Marte deve-se ao astrônomo italiano 
Francesco Fontana (1580-1656), que a reproduziu em dois desenhos. 
Ademais, notou Fontana uma mancha na superfície do planeta, que deno- 
minou pilula Martis, mas que, segundo tudo indica, não passava de um defeito 
de sua luneta. 

Em 1659, Huygens observava e desenhava o que se chama atualmente 
Syrtis Major, a mais proeminente mancha escura do planeta. Em 1676, Cassini 
descobriu as calotas polares. Mais tarde, em 1873, Sir William Herschel 
(1738-1822) nota a mudança de entonação nas manchas escuras, e registra, 
pela primeira vez, as tão faladas mudanças estacionais das calotas polares, 
sugerindo mesmo que elas fossem constituídas de gelo. 

Um dos mais sistemáticos observadores de Marte foi o astrônomo alemão 
Johann Hieronymus Schrôter (1745-1816), que o observou por mais de 18 
anos em seu observatório de Lilienthal. Schrôter concede especial atenção às 
manchas escuras, às calotas polares, às deformações aparentes e acidentais de 
Marte, à direção do eixo, às particularidades do movimento, à posição de 
Marte na elíptica e ao diâmetro aparente do planeta. Convém ressaltar que 
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foi Schrôter o primeiro astrônomo que observou e estudou as nuvens da 
atmosfera marciana. 

Os primeiros mapas da superfície marciana são os de J.D. Cassini (1666), 
Maralde (1719), Herschel (em 1777 e 1779), Schróter (1798), Dawes (1864) 
e Kaiser (1864), todos ótimos observadores, mas péssimos desenhistas. Só a 
partir de R.A. Proctor (1869) é que surge o primeiro mapa de real valor. 
Cumpre assinalar, porém, que os mapas de Beer e de Mádler (1830 a 184 1), se 
bem que imprecisos, representam para a areografia, como salientou o pesqui- 
sador italiano Giovanni Schiaparelli, o que a carta de Eratóstenes foi para a 
geografia terrestre há 2 mil anos. 

A bela carta areográfica de Proctor reúne todos os conhecimentos sobre a 
superfície de Marte até aquela época. É nessa carta que ele dá o nome de 
“mares” às regiões escuras e de “terras”, “continentes”, “ilhas” e “rios” às 
regiões claras. 

Só em 1877 se fez a primeira triangulação do planeta vermelho. Tais 
observações, feitas por Schiaparelli, marcam o início de um novo período no 
estudo marciano. As primeiras formações de Marte foram desenhadas por 
Schiaparelli, que adotou uma nomenclatura mitológica para a cartografia do 
planeta. 

Uma carta telescópica foi elaborada por um grupo de observadores, sob o 
auspício da Comissão de Física Planetária da União Astronômica Internacio- 
nal em 1956. Nessa carta, as coordenadas dos acidentes areográficos mais 
característicos e persistentes foram medidas por inúmeros observadores nas 
fotografias existentes nos observatórios de Flagstaff (E.U.A.) e Meudon 
(França). Ademais, as regiões de caráter permanente foram redesenhadas e a 
sua localização corrigida sobre um planisfério estabelecido segundo a projeção 
Mercator. A terminologia empregada na Carta da União Internacional ainda é 
a da nomenclatura mitológica, proposta por Schiaparelli no fim do séc. XIX. 

Recentemente, em 1973, a Comissão de Planetas da U.A.l. estabeleceu, em 
colaboração com U.S. Geological Survey, um planisfério marciana, onde fo- 
ram superpostos à carta de acidentes telescópicos os acidentes e crateras 
fotografados por intermédio das sondas Mariner 7 e Mariner 9. 

Atualmente, convencionou-se denominar os mapas, estabelecidos a priori 
com auxílio dos telescópios de carta do albedo marciano e as dos acidentes, 
fotografados com as naves espaciais, de carta topográfica marciana. O estudo 
cuidadoso de fotos do Mariner 9 possibilitou o estabelecimento de uma nova 
carta do albedo marciano com maiores detalhes. 

Mais de 6.000 crateras com mais de 20 km de extensão estão assinaladas 
nesse Atlas Topográfico de Marte, preparado pela U.S. Geological Survey. Em 
geral, somente as crateras de dimensões superiores a 100 km, em diâmetro, 
receberam o nome de um astrônomo já falecido que tenha contribuído para o 
estudo do planeta. Dois diretores do Observatório Nacional do Rio de Janeiro 
foram distinguidos com esta homenagem, os astrônomos Emmanuel Liais e 
Louis Cruls. 
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Treze classes de aspectos topográficos foram registradas e designadas em 
latim: catena (cadeias de crateras); chasma (desfiladeiro); dorsum (cordilhei- 
ra); fossa (vale longo, estreito, reto ou curvo); labyrinthus (complexa in- 
terseção de vales); mensa (elevação plana); mons (montanhas); patera (com- 
plexo de crateras); planitia (planícies); planum (planalto), tholus (colina); 
vallis (vales sinuosos); vastitas (extensa baixada). Essa extensa relação tem por 
finalidade demonstrar a variedade de acidentes existentes na superfície mar- 
ciana. 


Manchas escuras. Pela observação telescópica foi possível caracterizar, na 
superfície marciana, dois tipos de manchas: as claras e as escuras. Aproxima- 
damente um quarto da superfície do planeta é coberto por manchas escuras, a 
maioria delas distribuídas em uma faixa ao sul do equador; a maior de todas 
está na zona equatorial ou tropical, e é conhecida cientificamente como Syrtis 
Major. 

Pelo fato de terem sido, a princípio, consideradas “mares”, as manchas 
escuras foram denominadas: mare (mar), sinus (baía ou golfo), lacus (lago), 
fretum (canal ou estreito) e palus (pântano ou laguna). Essa nomenclatura é 
devida à analogia com os aspectos terrestres, pois não há extensas massas de 
água em Marte. Nenhum observador viu até hoje qualquer ponto luminoso no 
planeta que indicasse a existência de pequena extensão aquática. 

As manchas escuras parecem corresponder a depressões, se bem que a sua 
diferença em relação às áreas claras não seja superior a 300 ou 900 m. As 
regiões escuras, ainda que estáveis em conjunto, apresentam variações de deta- 
lhes. Algumas dessas variações são irregulares, outras são periódicas. Estas se 
apresentam sob várias formas, cujas relações mútuas ainda não foram bem 
estudadas. 

A primeira forma de variações é a da expansão e do retraimento da man- 
cha, isto é, da alteração de sua extensão. Essa forma tem um ciclo mais ou 
menos regular. Quem a observou pela primeira vez foi o astrônomo Van Der 
Sande Backhuyzen, do Observatório de Leiden, em 1885, percebendo mudan- 
ças na forma da baía de Cyclops, no mar Cinemério, quando comparado com 
a descrição feita por W. Herschel e Schróter. 

A segunda forma de variações é a de coloração. Tais alterações foram 
notadas, pela primeira vez, pelo astrônomo norte-americano Percival Lowell 
(1855-1916) e por Schiaparelli, simultaneamente. Todos os autores posterio- 
res também as observaram. São tais variações de coloração as que maior 
interesse despertam, por estarem estreitamente ligadas à existência de uma 
possível vegetação no planeta. G. de Vaucouleurs observou que elas estão 
relacionadas com a chegada, nessas regiões, de uma onda de umidade, que se 
propaga por difusão na atmosfera seca, alternativamente, a partir das regiões 
polares norte e sul, ao curso da evaporação de inverno dos depósitos de gelo 
polar. 
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Além dessas duas espécies de variações de tamanho e cor, existe uma 
terceira, que afeta somente a tonalidade das manchas escuras. No inverno de 
um hemisfério as regiões escuras parecem pálidas e de contorno pouco fixo; 
no começo da primavera as regiões circumpolares tornam-se mais escuras, pois, 
no curso dessa estação e durante a regressão da calota polar, o escurecimento 
se estende rapidamente sobre as regiões temperadas, ganhando a zona equato- 
rial e até mesmo atingindo o outro hemisfério; durante o verão, as regiões 
retomam a antiga palidez, como se tivessem sido “esvaziadas” de seu con- 
teúdo escuro. 


A constituição dessas regiões tem sido atribuída a vegetações, concepção 
admitida pela maioria dos astrônomos. Ao astrônomo-real inglês Sir Harold 
Spencer Jones (1890-1960) deve-se esta bem sugestiva frase: “é difícil inter- 
pretar as referidas variações, a não ser atribuindo-as ao crescimento estacional 
das vegetações”. 

Convém ressaltar que a vegetação marciana, se de fato existe ,não pode ser 
semelhante à terrestre, porque enquanto na Terra é verdejante na primavera, 
passando a amarelada na estação seca, em Marte, ao contrário, a mudança 
para o marrom ocorre a partir da aproximação da umidade da calota polar. 

Tem-se, ademais, o efeito Wood, que consiste na particularidade de as 
plantas verdes possuírem grande potência de reflexão das radiações infraver- 
melhas, dando em fotografias dessas radiações uma imagem branca das plantas 
clorofiladas. Esse efeito não foi observado nas manchas escuras de Marte, que 
aparecem, ao contrário, particularmente escuras nas fotografias com infraver- 
melho. Por conseguinte, o colorido mais ou menos esverdeado das manchas 
escuras, tão comumente invocado como argumento favorável à teoria da vege- 
tação, deve ser considerado com reserva. 


Esta não foi a única explicação para as manchas escuras. O físico sueco 
Svante Arrhenius (1859-1927) e, mais tarde, o astrônomo francês Alexandre 
Dauvillier (1892- ) sugeriram que as colorações e mudanças seriam devi- 
das a substâncias higroscópicas, ou coloridas por sais metálicos, que existiriam 
na superfície das manchas escuras. Trata-se de hipótese que não atraiu muitos 
adeptos, pois que, se as manchas sombrias não fossem compostas de uma 
matéria viva capaz de se reproduzir, estariam de há muito recobertas pela 
poeira amarela dos ventos de areia, observados com frequência em Marte. 
Observações polarimétricas dessas manchas escuras, realizadas por A. Dollfus, 
parecem indicar que essas zonas possuem uma constituição análoga à de cer- 
tos tipos de algas microscópicas. 


Manchas claras. Examinadas ao telescópio, aproximadamente três quartas 
partes da superfície de Marte apresentam tonalidade clara, com bela coloração 
rósea ou ocre. Seu relevo é bastante moderado, pois as observações não evi- 
denciam a existência de montanhas que ultrapassem 3.000 m. Entretanto, 
têm-se observado pequenos pontos brancos em determinadas partes, que tal- 
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vez sejam montanhas isoladas, muito altas, capazes de favorecerem uma con- 
densação de gelo ou nuvens. 


Fig. 16 
O maior vulcão do planeta Marte, o Mons Olympus, fotografado pela sonda Viking a 
uma distância de 18 mil quilômetros na manhã marciana de 31 de julho de 1976. Sua 


cratera multianelada mede 80 quilômetros. Este é o maior vulcão conhecido pelo homem. 
(Nasa) 


Dois desses pontos merecem citação: Nix Olympica e Nix Atlantica, ambos 
próximos do equador. As fotografias tomadas pela sonda espacial Mariner 7, 
em 1969, revelaram ser Nix Olympica uma cratera, talvez de origem vulcá- 
nica, de diâmetro igual a 80 km. Tais pontos brancos talvez sejam, segundo 
tudo indica, altiplanos onde o gelo persiste mesmo após a fusão do gelo 
austral. 

Essas regiões claras são atualmente consideradas desérticas, desnudas e 
pouco acidentadas, recobertas em sua maior parte de materiais rochosos redu- 
zidos ao estado pulverulento, pela ação combinada da erosão aquática e eóli- 
ca, como também pela sua extrema dissecação. Tais zonas, comparáveis aos 
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desertos de areia da Terra, são cobertas provavelmente de poeiras mais ou 
menos coloridas por óxidos de ferro, responsáveis pela tonalidade averme- 
lhada das referidas regiões. 

Essa hipótese, que explica seu relevo moderado e sua coloração averme- 
lhada, tem apoio, de início, no seu albedo (cerca de 0,15), comparável ao dos 
arenitos vermelhos dos desertos terrestres, cujo albedo, em média, é igual a 
0,16. Além de concordar com o relevo pouco elevado, essa hipótese permite 
explicar os véus amarelados, comumente observados em Marte, como tempes- 
tades de areia. Em diversas oposições, em particular naquela de 1956, observa- 
mos no Observatório Nacional do Rio de Janeiro algumas deformações no 
aspecto das manchas claras do planeta, que só podem ser explicadas como 
causadas por tempestade de areia. 


Os canais. Foi no ano de 1877 que, no Observatório de Milão, Giovanni 
Schiaparelli observou traços mais ou menos regulares e finos atravessando as 
regiões desérticas do planeta. Na denominação dessas formações Schiaparelli 
usou o vocábulo italiano canali, no seu sentido de origem (traço, linha etc.) 
que na sua tradução inglesa foi deturpado (canal, em lugar de channel) e que 
passou a significar canais artificiais — acepção que muito entusiasmo provo- 
cou junto aos astrônomos norte-americanos. Logo após, em 1886, o mesmo 
astrônomo relatava, na Regia Accademia dei Lincei, o curioso fenômeno de 
geminazione, por ele observado em 1881 e 1882, no qual os canais se desdo- 
bravam em outros paralelos. 

Mais tarde, Schiaparelli expôs, na revista Natura ed Arte, em 1893 eem 
1895, uma hipótese sem pretensões científicas, na qual o sábio milanês consi- 
derava os canais como construções de seres inteligentes que aproveitavam a 
fusão periódica das calotas polares, a fim de utilizar suas águas na irrigação, 
por intermédio dos canais das zonas desérticas do planeta. 

Admitia assim serem os canais faixas de intensa vegetação, como os vales 
terrestres. A duplicação seria causada pela passagem de água, primeiramente 
nas zonas mais altas dos dois lados do vale (portanto, mais distantes entre si) 
e, depois, no seu fundo. Desse modo, a vegetação apareceria primeiro nos 
bordos — geminação — depois assumiria a forma de um canal central — 
desaparecimento da geminação. 

A descoberta dos canais, que, de início, não provocara senão espanto, só 
posteriormente iria receber da parte de certos adeptos de uma vida planetária 
inúmeros e ardorosos defensores, tais como Lowell e Pickering. Lowell encon- 
trou, em pesquisas feitas no Observatório de Flagstaff, canais muito estreitos, 
muito escuros e perfeitamente retos. 

Os canais eram, ademais, como ele informava, de largura e intensidade 
uniformes, com traços de precisão geométrica, sendo que os mesmos se en- 
contram exatamente em pontos escuros chamados oásis, à semelhança dos 
terrestres. Mais de quatrocentos canais foram registrados por Lowell, que 
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neles via os traços de uma organização racional para a repartição de água, 
como também a prova da existência de seres superiores. 

Surgiram, posteriormente, diversas opiniões acerca de tão inexplicável pro- 
blema, chegando alguns observadores a considerar esses traços como “repre- 
sentações estilizadas de limites de meios tons” (Green); “manchas mais ou 
menos alinhadas” (Cerulli); “linhas fictícias entrevistas na direção de elemen- 
tos complexos” (Maunder); “fraturas do planeta” (Du Longo-des-Moreux) 
etc. Outros interpretaram o fenômeno como causado por um defeito visual do 
observador, tal como “diplopia monocular” (J. LandererMoreaux) ou “astig- 
matismo miótico” (Guido D'Arturo). Vários foram ainda os astrônomos que 
não os registraram, entre os quais o norte-americano Barnard (1857-1923) e o 
brasileiro Domingos Fernandes da Costa (1882-1956). 

Antoniadi, com a equatorial de 83 cm do Observatório de Meudon, chegou 
à conclusão de que “os acidentes do planeta Marte apresentavam por toda 
parte a estrutura, infinitamente irregular e natural, que caracteriza as manchas 
de todos os corpos do sistema mundial”. Essa explicação foi aceita pela 
maioria dos astrônomos europeus. 

As nossas observações no Observatório de Pic-du-Midi, em 1965, evidencia- 
ram que realmente a explicação mais aceitável era a de Antoniadi. Jamais 
vimos os “canais”. Todos os aspectos observados eram manchas que às vezes 
se ligavam entre si dando origem a estruturas semelhante aos célebres canais 
de Schiaparelli quando a agitação atmosférica se tornava mais intensa. 

As naves Mariner e Viking tém registrado a existência de vales e canais 
sinuosos, com aspectos análogos aos leitos dos rios naturais existentes na super- 
fície terrestre. Esses canais naturais foram provavelmente cavados pela água 
corrente que deve ter existido no planeta vermelho. 


As crateras marcianas. Até 1965 só se conhecia o aspecto telescópico da 
superfície marciana; a-partir da sonda espacial Mariner 4, foi possível caracte- 
rizar três tipos de relevo: regiões cobertas de crateras, regiões irregulares e caó- 
ticas, regiões desérticas, lisas e desprovidas de acidentes. 

As regiões caóticas são constituídas por uma sucessão de colinas e depres- 
sões, geralmente de 1 a 3 km de largura e de 2 a 10km de comprimento. 
Poucas e bem definidas crateras são observáveis nessas áreas. A região de Sinus 
Meridiani pertence a esse tipo de relevo. 

As regiões desérticas, desprovidas de acidentes, estendendo-se por milhares 
de quilômetros, foram reveladas pelas fotografias que o Mariner 7 transmitiu 
para a Terra. A foto mais notável dessas regiões é a de Hellas, de natureza 
desértica, já conhecida pelas observações telescópicas. Nenhuma cratera ou 
outro aspecto de relevo foi registrado, apesar de fotografias permitirem o 
registro de qualquer objeto de dimensões superiores a 300 m. Aparentemente, 
alguns processos devem operar nessa região, de modo a eliminar as crateras ou 
qualquer outro acidente em um curto período geológico, sendo possível que 
algum material especial esteja localizado nessas regiões. 
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O mais surpreendente aspecto revelado pelas fotografias do Mariner 4, em 
1965, foram as regiões cobertas de crateras, análogas às da Lua. Ainda que tal 
descoberta tenha provocado um verdadeiro impacto entre os pesquisadores, a 
possibilidade de um relevo tipicamente lunar para o planeta Marte já havia sido 
suspeitada pelos astrônomos desde 1865, quando o alemão Zollner 
(1834-1882) mostrou que a intensidade de luz difundida por Marte, em fun- 
ção da fase, varia da mesma maneira que a da Lua. 


Entretanto, foi o astrônomo francês Dauwvillier quem afirmou ser o relevo 
marciano um relevo do tipo lunar, pouco alterado pela erosão. Baseou-se 
Dauvillier nas fotografias obtidas no Pic-du-Midi, que, confirmando os belos 
desenhos do astrônomo grego Antoniadi, mostraram os alinhamentos das 
manchas escuras, origem de todas as discussões relativas aos marcianos. 


Segundo Dauvillier, os alinhamentos de manchas se assemelhavam intensa- 
mente aos alinhamentos de crateras existentes na superfície lunar. Dauvillier 
chega a afirmar que os lagos e oásis, observados por toda uma legião de 
observadores do planeta vermelho, são realmente crateras lunares. A descrição 
de Dauvillier, objetiva e fria, é uma das melhores análises do material acumu- 
lado sobre Marte, até 1947. 


Algumas crateras marcianas são bem definidas, existindo também um gran- 
de número com pico central, como na Lua. A baixa frequência de crateras de 
pequenas dimensões pode ser explicada pelos efeitos da erosão, bem mais 
acentuados em Marte do que na Lua. A grande maioria das crateras de peque- 
nas dimensões, em Marte, apesar de bem nítidas, é menos elevada e menos 
acentuada. 


Calotas polares. “Uma viagem aos pólos de Marte é bem mais fácil do que 
uma viagem aos pólos terrestres”, assevera o areógrafo Mentore Maggini. E 
logo justifica a razão de tão estranha asserção: “enquanto permanecemos, 
durante séculos, ignorando os pólos do globo em que habitamos, a mesma 
coisa não se deu em relação a Marte, cujas calotas polares já são minuciosa- 
mente conhecidas por nós”. Essas calotas mostram variações periódicas, 
muito nítidas e perfeitamente regulares. Durante o inverno de um hemisfério, 
a capa de gelo dos pólos apresenta-se bastante extensa, com aproximadamente 
10 milhões de quilômetros quadrados, podendo, às vezes, atingir até meio 
caminho entre o pólo e o equador, o que significa, na terminologia terrestre, a 
latitude aproximada da cidade de Porto Alegre. 

Entretanto, observando a extensa calota polar do fim do invemo, vê-se, à 
medida que se aproxima o verão marciano, que a calota vai diminuindo — no 
começo, devagar, e, depois, rapidamente. Nos meados da estação primaveril, 
surgem algumas manchas oriundas da segmentação da calota polar, que se 
desloca, apresentando, as regiões vizinhas, tons variáveis. Para tais fenômenos, 
uma só explicação é possível: a sugerida por Herschel, em 1784, que considera 
as calotas polares como constituídas de neve comum. 
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Com a ajuda de um radiômetro infravermelho, localizado nas duas sondas 
Mariner, lançadas em 1969, foi possível realizar medidas da temperatura do 
solo marciano. Obteve-se um resultado notável: a temperatura medida na 
superfície da calota polar é -132ºC. Ora, a temperatura na qual se produ- 
zem as condensações de CO, é -125ºC, para uma pressão de 7 milibares; de 
onde se conclui que os pólos são recobertos de CO, em estado sólido, isto é, 
de neve carbônica. A missão Viking 2 que desceu em 1976 na superfície 
marciana constatou a existência de gelo natural nas calotas polares. 


A atmosfera marciana. Ainda que a existência de uma camada gasosa em 
torno de Marte seja aceita há bastante tempo, só ultimamente foram intensifi- 
cadas as pesquisas que permitiriam chegar a conclusões sobre sua composição, 
estrutura e pressão. 

A análise espectral só tinha, até há pouco tempo, acumulado resultados 
negativos sobre a constituição da atmosfera marciana. Aliás, de grande utilida- 
de, pois permite eliminar um grande número de gases teoricamente possíveis, 
como ainda outros abundantes nos grandes planetas, tais como o metano e a 
amônia. Note-se, todavia, que certos gases não são analisáveis espectrografica- 
mente, como, por exemplo, o nitrogênio, o argônio e outros gases nobres. 

Entretanto, em 1947, G. P. Kuiper, no Observatório McDonald, pôde 
revelar a presença de dióxido de carbono na atmosfera marciana, em quanti- 
dade muito fraca, porém aproximadamente.o dobro da existente na atmosfera 
terrestre. Quanto às pesquisas em relação ao oxigênio, as principais foram 
realizadas por W. S. Adams (1876-1956). Nessas pesquisas, apesar dos possan- 
tes meios usados no Observatório de Mount Wilson, nenhum traço de raias 
características de oxigênio foi possível registrar. Isso permitiu determinar que 
não há, na atmosfera de Marte, nem mesmo um milésimo do oxigênio presen- 
te na atmosfera terrestre. 

Um dos elementos de grande importância para a compreensão dos fenôme- 
nos marcianos é a pressão atmosférica. Para a sua determinação utilizou-se, em 
1965, uma técnica original. Aproveitou-se o fato de que a trajetória do Mari- 
ner 4 devia passar atrás do planeta (ocultação), para medir as mudanças de 
frequência, de fase e de amplitude dos sinais emitidos pela sonda espacial ao 
atravessar a atmosfera. 

Estudando essas modificações, foi possível determinar a refratividade da 
atmosfera. Conhecendo-se a composição da atmosfera, deduziu-se a densidade 
e, por fim, a pressão e a temperatura da atmosfera marciana em função da 
altitude. Uma comparação entre os valores da temperatura próxima do solo, 
obtida para diferentes composições da atmosfera, e a temperatura determi- 
nada por outros métodos, ajuda a deduzir a composição da atmosfera, forne- 
cendo maior precisão a essa técnica. 

Tal experiência, efetuada pelo Mariner 4, demonstrou que a atmosfera de 
Marte contém mais ou menos 50% de gás carbônico, o que afasta a hipótese 
de uma atmosfera contendo uma porcentagem apreciável de nitrogênio, com- 
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parável ao da atmosfera terrestre. Aliás, a pressão atmosférica obtida por esse 
método foi extremamente fraca, de 10 milibares, isto é, a pressão equivalente 
à reinante na atmosfera terrestre a uma altitude de 30 mil metros. 

A curva da temperatura correspondente aos dois pólos de ocultação indi- 
cou uma atmosfera quase isotérmica e, geralmente, mais fria do que o previs- 
to. A temperatura variou entre -123ºC e -83º0C. Entretanto, não foi 
possível determinar os valores mais próximos do solo. O Mariner 4 pôs em 
evidência, pela primeira vez, a existência de uma ionosfera marciana, cuja 
densidade máxima se situa a 125 mil metros do solo de Marte. 

Segundo as naves Viking 1 e 2, a atmosfera marciana é, entre 100 e 
200 km de altitude, composta de 15% de CO», com traços de Ny, Ar, O», Co 
e O. Entre os gases raros só o argônio foi registrado, enquanto O néon, o 
criptônio, o xenônio não foram detectados. 


As nuvens marcianas. Observações visuais, associadas a exames de fotogra- 
fias obtidas em diferentes cores, têm evidenciado, consoante W. H. Wright, a 
existência de dois tipos de nuvens na atmosfera marciana: a) nuvens brancas 
ou azuis; esse grupo é formado pelas nuvens visíveis com radiações luminosas 
de curto comprimento de onda, mas gradualmente visíveis à medida que se 
aumenta o comprimento de onda utilizado; b) nuvens amarelas; essa classe é 
constituída pelas nuvens visíveis com radiações luminosas de grande compri- 
mento de onda e que, à medida que se diminui o comprimento de onda uti- 
lizado, se tornam invisíveis. 


O clima. A condição climática está intrinsecamente associada ao fator 
temperatura. A temperatura foi objeto de vagas especulações teóricas nos 
últimos 30 anos. Recentemente, os pesquisadores norte-americanos chegaram 
a respostas de considerável importância. 

As condições meteorológicas permaneceram quase constarítes nos sítios 
onde desceram as naves Viking 1 e 2, durante os vinte primeiros dias de 
observação. No sítio da Viking 1 (Chyre Planitia) a temperatura média ao 
nascer do Sol foi de -869C e, ao meio-dia, de -299C, enquanto a pressão 
atmosférica média foi de 7,1 milibares. No ponto de descida da Viking 2 
(Utopia Planitia) a temperatura do Sol foi de -819 e, ao meio dia, de 
-30,5ºC, enquanto a pressão atmosférica média foi de 77] milibares. A dife- 
rença de 0,6 milibares entre os dois sítios evidenciou que a região de Viking 2 
está a 1,3 km acima do nível do ponto de descida da Viking 1. 

As velocidades do vento foram determinadas, na fase orbital da missão 
Viking, em diferentes pontos do planeta, graças ao estudo do deslocamento 
das nuvens, quando então foram registradas velocidades de menos de 10 m/s 
a 45 m/s (essas últimas na região equatorial). No solo, os ventos registrados 
pelos módulos de aterrissagem foram em média de 2 4 m/s, na direção sudeste. 
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Ao mostrar que Marte é muito rico em água e que a sua atmosfera foi mais 
densa no passado, as Viking provaram que o seu clima, em épocas passadas, 
foi muito diferente, permitindo em particular a existência de água sob a 
forma líquida. É possível que no clima marciano ocorram ainda flutuações, 
provocadas pela excentricidade da sua órbita ou pela atividade solar, com 
períodos mais quentes que os atuais e mais favoráveis à aparição da vida que, 
talvez, existiu em certas épocas da evolução do planeta. 

Pode-se concluir que o clima de Marte é semelhante ao de um dia claro na 
Terra, em uma montanha muito alta. O calor solar recebido em Marte durante 
o dia é raramente amenizado pelas nuvens ou neblinas. Durante a noite, há 
uma rápida irradiação de calor diurno, acumulado no solo, para o espaço, e, 
conseqiientemente, um frio intenso. As mudanças de temperatura do dia para 
a noite, e de uma estação para outra, são muito acentuadas. 


Os satélites de Marte. Marte possui dois pequenos satélites. Sua descoberta 
constitui uma das mais notáveis conquistas da ciência astronômica, já que não 
foi, como muitos pensam, resultado de mero acaso. Aconteceu durante a 
favorável oposição de 1877, quando o astrônomo norte-americano Asaph Hall 
(1829-1907) utilizou o telescópio refrator de 66 cm do Observatório Naval 
dos E.U.A., que era, então, o maior telescópio do mundo, na procura de 
algum satélite que deveria circular em torno de Marte. 


A 11 de agosto, Hall observa o primeiro satélite de Marte (Deimos). Como 
nas cinco noites subsegientes não fizesse bom tempo, no dia 17 volta a 
pesquisar as vizinhanças de Marte, encontrando, então, o segundo satélite 
(Fobos). A esses dois satélites Háll deu os nomes de Fobos e Deimos, vocábu- 
los usados por Homero na Ilíada. 


Fobos, que é o mais interior, tem um diâmetro de 15 km; Deimos tem a 
metade desse diâmetro. Fobos está a menos de 9.360 km do centro de Marte 
e efetua uma revolução completa ao redor do seu planeta primário em 7 
horas, 39 minutos e 26,6 segundos, pouco menos de um terço do dia marcia- 
no. É o único satélite do sistema solar que gira em torno de seu planeta 
primário em menos tempo do que o consumido pelo planeta para girar uma 
vez sobre o seu eixo. Como consegiiência da sua descomunal velocidade, 
Fobos é visto da superfície de Marte nascendo a oeste e pondo-se no leste. 
Passa três vezes por todas as suas fases em menos de um dia marciano; em 
certas ocasiões aparece duas vezes em uma mesma noite (ou durante o perío- 
do de obscuridade). Fobos tem a forma de uma laranja achatada, medindo 
15 km de diâmetro polar e 21 km de diâmetro equatorial. É o astro de poder 
refletor mais fraco do sistema solar. 

Deimos está, aproximadamente, a 23.500 km de Marte e gira para o leste 
em volta do planeta primário em 30 horas, 21 minutos e 15,7 segundos. Como 
esse período é maior do que um dia marciano, Deimos deve sair no leste do 
céu marciano; mas como Marte gira sobre o seu eixo na mesma direção, em 24 
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horas e 37 minutos, esse satélite externo vai tão lentamente que passa por todo 
o seu ciclo de fases duas vezes antes de se pôr no Oeste. 


Fig. 17 
Foto mosaico de Fobos, satélite do planeta Marte, fotografado em 18 de fevereiro de 1977 
pela Viking Orbiter 1 (Nasa). 


A análise das fotos enviadas pelas sondas Mariner revelou que Fobos e 
Deimos possuem formas alongadas com algumas crateras na sua superfície. 
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Fobos e Deimos brilham como estrelas de 122 e 132 grandeza, respectiva- 
mente, sendo que o primeiro tem uma cor branca e o segundo um tom 
azulado, o que leva a crer que seu solo é de natureza diferente do planeta. 
Aliás, o astrônomo norte-americano Percival Lowell também notou que ne- 
nhum desses satélites possui a cor avermelhada de Marte. 

Uma hipótese interessante foi apresentada, em 1888, pelo astrônomo fran- 
cês Edmond Dubois, procurando explicar a provável origem dos satélites mar- 
cianos. Observa Dubois que, sendo eles excessivamente rápidos, talvez fossem 
dois asteróides que, passando muito perto de Marte, se tornaram então seus 
satélites. 

Por incrível que pareça, Kepler, Swift e Voltaire anteciparam a descoberta 
dos referidos satélites. Kepler, em carta dirigida a Galileu, predisse para Marte 
duas luas, para Saturno, seis ou oito, enquanto Vênus e Mercúrio teriam uma 
só cada um. 


A vida em Marte. Atualmente, pode-se afirmar que é quase inadmissível a 
existência de seres superiores no planeta vermelho. A existência de vegetais 
altamente desenvolvidos é improvável, pois seu sistema vascular exige alta 
temperatura e grande umidade. Apenas as plantas “de baixa ordem celular — 
extremamente resistentes ao frio e à aridez — são capazes de tolerar tais 
condições climáticas. Desse modo, os líquens, ou outras formas semelhantes, 
parecem ser os únicos vegetais adaptáveis às condições marcianas. 

Entretanto, apesar das primeiras reações que se seguiram às paisagens deso- 
ladas transmitidas pelos Viking 1 e 2, contra a existência de vida em Marte, 
deve-se convir que essa conclusão é absurda, pois essas fotografias não pode- 
riam revelar também nenhum sinal de vida. Está-se diante do difícil e compli- 
cado problema da demonstração de uma negação. Se existe ou existiu vida em 
Marte, só nos próximos setenta anos se saberá. 

A vida não é uma exceção no universo de estrelas e nebulosas, mas uma 
parte integrante de sua estrutura geral, e a inteligência, uma propriedade da 
matéria orgânica. A vida surgirá naturalmente do substrato inorgânico, nos 
lugares e nos momentos em que as condições tornem possível seu desenvolvi- 
mento. É impossível fixar, como demonstrou o astrônomo holandês Marcel 
Gilles Jozef Minnaert (1893-1970), em conferência na Sociedade Astronô- 
mica da França, um limite nítido entre os mundos orgânicos e inorgânicos. 

Não se pode situar o ponto onde se inicia a inteligência na evolução bioló- 
gica. Existe uma única unidade na natureza — uma única realidade que englo- 
ba tudo. Pode-se concluir, com Minnaert, “que todos temos um pouco de uma 
estrela, e toda estrela um pouco de nós”. 
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ASTERÓIDES 


Os asteróides, pequenos planetas ou planetóides, são diminutos corpos 
celestes, de diâmetro geralmente inferior a 800 km, que giram em torno do 
Sol, entre as órbitas de Marte e Júpiter. Mais de 2.000 pequenos planetas já 
foram catalogados, devendo existir de 30.000 a 40.000 de magnitude inferior 
a 19. Tal número deve crescer exponencialmente com a magnitude, de modo 
que seja possível estabelecer uma continuidade entre esses objetos e os meteo- 
róides. A descoberta deles é fundamental para o estudo da estrutura e origem 
do sistema solar. 

A aplicação dos métodos da mecânica celeste ao estudo do movimento dos 
planetóides se tornou uma fonte de preciosos ensinamentos; foi de imensa 
utilidade a experiência assim adquirida, particularmente quando aplicada ao 
estudo do movimento dos satélites artificiais. 

Os planetóides são úteis para a determinação da distância da Terra ao Sol e 
da massa dos planetas inferiores Mercúrio e Vênus (que não possuem satéli- 
tes); para o melhor conhecimento da órbita terrestre e para a determinação 
dos erros sistemáticos de posição das estrelas; para o estudo das irregulari- 
dades da rotação da Terra e para o estudo relativista do avanço do periélio de 
Ícaro (que é cinco vezes superior ao de Mercúrio). 


Histórico. Se bem que Kepler acreditasse na existência de um planeta entre 
as órbitas de Marte e Júpiter, a sua presença se tornou mais real depois do 
estabelecimento de uma relação empírica, inicialmente em 1742, pelo astrô- 
nomo alemão Christian Wolf, e, mais tarde em 1772, pelo físico e matemático 
alemão Johann Daniel Tiez, dito Titius (1729-1796), professor na Universi- 
dade de Witenberg, que a aperfeiçoou dando-lhe uma nova atualidade. Por 
essa razão, a relação passou a ser denominada Lei de Titius. Logo esquecida 
foi revivida, em 1779, pelo astrônomo alemão Johann Elert Bode 
(1747-1826), editor do Astronomisches Jahrburch que lhe deu ampla divulga- 
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ção, motivo pelo qual ficou conhecida como Lei do Bode, ou Lei de Titi- 
us-Bode. Por seu intermédio, as distâncias dos planetas ao Sol podem ser 
obtidas da seguinte forma: Numa primeira etapa, escreve-se uma sucessão de 
algarismos, começando por O, vindo a seguir o número 3, depois 6 e, assim 
por diante, de forma que o número seguinte seja sempre igual ao anterior 
multiplado por 2: 

Ou Sê 12) 24. 48 96) 197 348 

Numa segunda etapa, a cada um destes números adiciona-se o algarismo 4.e 
divide-se o resultado por 10, obtendo-se a nova sucessão: 

A Todo LÊ 28. 57 10 16 SA 


Por incrível que pareça, tal sucessão de números é muito semelhante à 
formada pelos valores da distância dos planetas ao Sol. De fato, se represen- 
tarmos por 1,0 a distância da Terra ao Sol, teremos: 


Planetas Lei de Titius-Bode Distância real 
Mercúrio 04 0,3 
Vênus 077 0,7 
Terra 10 1,0 
Marte 1,6 15 
Asteróides 28 3,0 
Júpiter 552 52 
Saturno 10,0 9,6 
Urano 19,6 19,2 
Netuno 388 30,1 
Plutão TZ 39,5 


Comparando as distâncias reais dos planetas ao Sol em unidades astronô- 
micas com os valores obtidos na relação empírica, verifica-se ser a sua concor- 
dância satisfatória. Aliás, convém lembrar que quando tal lei foi enunciada 
em 1778, não se conhecia nenhum planeta além de Saturno. A descoberta, em 
1781, do planeta Urano, cujo valor previsto pela lei de Titius-Bode estava bem 
de acordo com a distância do planeta ao Sol, provocou grande interesse entre 
os astrônomos, que desde essa época começaram a se preocupar com à lacuna 
correspondente ao algarismo 2,8 da Lei de Bode, onde talvez existisse um 
novo planeta de pequena dimensão, por essa razão ainda desconhecido. 

Tendo em vista tal fato, o astrônomo alemão Xaver von Zach (1754-1832) 
e o francês Joseph Jérôme Le François de Lalande (1732-1807) propuseram, 
no Congresso Astronômico de Gotha, em 1796, a criação de um projeto 
destinado à pesquisa do planeta que se presumia existir à distância de 2,8 
unidades astronômicas do Sol. 
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Independentemente desse trabalho de colaboração internacional, o astrô- 
nomo italiano Giuseppe Piazzi (1746-1826) descobre, em janeiro de 1801, um 
astro de sétima magnitude, que, a priori, acreditou ser um cometa; observou-o 
até o dia 11 de fevereiro, quando adoeceu gravemente. Ao procurar Tecupe- 
rá-lo, após seu restabelecimento, não mais o encontrou. As observações envia- 
das a Bode, que deveria segui-lo, só chegam em abril, tardiamente. 

As procuras se tornam inúteis. Foi então que O matemático, físico e 
astrônomo alemão Carl Friedrich Gauss (1777-1855), com a idade de 24 anos, 
estabeleceu um método de determinação de uma órbita elíptica, a partir de 
três observações. As efemérides assim calculadas são transmitidas a von Zach, 
em 7 de dezembro, e a Olbers, a 19 de janeiro de 1802, o que permite 
reencontrá-lo. O novo planeta recebe o nome de Ceres-Fernando, em home- 
nagem à deusa protetora da Sicília e a Fernando, rei de Nápoles. O primeiro 
nome permanece até hoje. 

Seguem-se, no período de 1801 a 1807, as descobertas dos principais 
pequenos planetas: Palas, Juno e Vesta. Herschel denomina-os asteróides. Para 
explicar sua existência, o astrônomo alemão Wilhelm Olbers imagina que eles 
proviriam da explosão de um planeta primitivo. Em 1824 sugere a elaboração 
de uma carta celeste da região zodiacal que permitisse a descoberta de outros 
asteróides. Até 1891, 319 pequenos planetas foram descobertos, visualmente, 
quando o astrônomo e filósofo alemão Max Wolf (1863-1932) inicia o empre- 
go da fotografia, que iria aumentar a frequência de descobertas. 

No decênio de 1970, criou-se um núcleo de astrônomos belgas, brasileiros, 
italianos que sob a liderança do astrônomo belga H. Debehogne vem pro- 
curando descobrir novos asteróides. Em seis missões em La Silla, Chile, no 
ESO — European Southern Observatory, foi possível a descoberta de uma 
centena de asteróides. Assim, durante a nossa missão em maio/junho de 1980, 
descobrimos 14 novos asteróides que já receberam uma designação provisória. 


Nomenclatura. No início, os nomes dos asteróides foram tirados da mito- 
logia; com o tempo, entretanto, passou-se a nomeá-los com nomes de perso- 
nalidades vivas, cidades, Estados etc. Depois de 1931, a União Astronômica 
Internacional decidiu que o método oficial de designar um asteróide é dar-lhe 
um número e um nome, sem vírgula ou outro qualquer sinal separando-os, 
como, por exemplo: 1951 Baize. 

Os pequenos planetas só recebem número e nome definitivos quando já 
existem suficientes observações que além de permitir fazer o cálculo da sua 
órbita tenham possibilitado a sua reobservação em uma ou duas outras oposi- 
ções. Tal é a razão pela qual os números não seguem exatamente a ordem de 
descoberta. 

Até que essa designação definitiva comece a ser utilizada, é necessário que 
se empregue uma provisória. A designação provisória, atualmente em uso, foi 
elaborada, após uma série de experiências, pelo norte-americano E.C. Bower, 
do Observatório Naval de Washington, em 1924. Consiste em designar o aste- 
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róide pelo ano da descoberta seguido de duas letras; a primeira letra indica a 
quinzena da descoberta e a segunda o número de ordem de descoberta na 
quinzena. As letras I e J são consideradas como uma única letra, para evitar 
confusões. 

Logo que um asteróide recém-descoberto é reobservado, recebe o seu 
número definitivo que inicialmente será seguido da designação provisória até 
que um nome lhe seja dado. 


Pesquisa dos asteróides. O estudo dos planetóides compreende dois prin- 
cipais aspectos. No primeiro, trata-se de estudar cada asteróide individual- 
mente, com a finalidade astrométrica de posicioná-lo, determinar sua órbita e 
analisar as perturbações e demais características físicas. O segundo aspecto 
visa a analisar os asteróides em conjunto, agrupando-os em sistemas e famílias, 
o que permite estabelecer as teorias de sua origem e do seu papel cosmológico. 

As posições efetuadas por mais de 15 observatórios distribuídos em todo o 
mundo, dentre os quais o Observatório Nacional do Rio de Janeiro, são 
centralizadas por certas instituições especializadas no estudo das órbitas e 
perturbações, tais como o Instituto de Astronomia Teórica de Leningrado, na 
URS.S., o Centro de Pequenos Planetas do Smithsonian Astrophysical 
Observatory, nos EJU.A., e o Instituto Astronômico de Heidelberg, na Ale- 
manha, 

As posições podem ser aproximadas (à = + 0$1e68=+ 1);precisas (a = 
+ 0801eô=+0",1)e ultraprecisas (« = + 08001 e 5 = 0,01); visam, 
respectivamente, à verificação da validade das efemérides, à determinação de 
órbitas e à melhoria do sistema de referência dos catálogos estelares. 


Parâmetros físicos dos asteróides. As dimensões dos asteróides variam de 
800 km (Adônis) a 1,4 km (Hermes). Suas formas podem ser redondas ou 
alongadas e, segundo tudo indica, são análogas à dos satélites de Marte, foto- 
grafados pela sonda Mariner 7, isto é, verdadeiros rochedos errantes. 

A intensidade de brilho aparente I de um asteróide refletindo a luz solar é 
igual ao inverso do quadrado da distância, 1 = TA 5 onder e À repre- 


sentam, respectivamente, as distâncias do asteróide ao Sole à Terrae I,o bri- 
lho absoluto que teria no caso de estar situado a uma distância unitária desses 
dois astros (r = A = 1). Ora, como o brilho médio Io, durante a oposição, 
corresponde à distância a do Sole (a — 1) da Terra, o seu valor será: 


LÊ 


I a 2 a 
á a? (a— 1) 


Comumente, em vez das intensidades de brilho I, I, e Io, utilizam-se levan- 
do-se em consideração a lei de Pogson, as grandezas m, g, Mo, que designam, 
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respectivamente, a magnitude aparente, a magnitude absoluta e a magnitude 
média na oposição. Tais grandezas se acham interligadas pela expressão 
g=m-5logr-Af-P=mo-Sloga(a-1)-f+ P,onde P é o ângulo 
de fase sob o qual, do planetóide, se observaria o Sol e a Terra (pelo qual se 
determinaria a fração não iluminada do hemisfério do planetóide voltada para 
a Terra), e f o coeficiente de fase correspondente à taxa de variação da 
magnitude proporcional ao ângulo de fase. 

Em 1958, a Assembléia Geral da U.A.I. em Moscou decidiu que as 
magnitudes dos pequenos planetas fossem reduzidas ao sistema fotográfico 
internacional, adotando-se, então, as magnitudes estabelecidas pelo astrôno- 
mo norte-americano Thomas Gehrels. Nove anos raais tarde, quando da As- 
sembléia Geral da U.A.I., em Praga, foram adotados os novos valores de 
magnitudes fotográficas estabelecidos por Gehrels, que havia constatado que a 
curvatura de variação do ângulo de fase só era linear para ângulos de fase 
inferior a 5º, aproximadamente. 

Além da rotação, as observações fotométricas permitem determinar o diá- 
metro d (em quilômetros) de um asteróide, por via indireta, recorrendo-se à 
expressão log d = C — 0,2g, onde C é uma constante, que depende do albedo 
do astro, e g a magnitude fotográfica. Levando em conta os valores de g deter- 
minados pelo astrônomo norte-americano Gerard P. Kuiper e as observações 
micrométricas dos quatro primeiros asteróides, deduzidas pelo astrônomo nor- 
te-americano Edward Barnard, foi possível ao astrônomo belga Sylvan Arend 
determinar o valor de C = 3,592. 

A maior parte dos asteróides reflete 7% da luz solar incidente, como acon- 
tece com a superfície lunar, cujo albedo é 0,073. O espectro de asteróides é 
análogo ao da luz solar, não se registrando nenhum traço de emissão própria, 
como no caso dos cometas. 


Famílias de asteróides. A divisão do cinturão dos asteróides em um certo 
número de anéis se torna evidente, de modo notável, quando se estuda a sua 
distribuição em função da sua distância média ao Sol, ou em relação ao seu 
movimento médio. 

Foi o astrônomo norte-americano Daniel Kirkwood (1814-1895) quem, 
em 1866, notou que as regiões da zona dos asteróides nas quais existe uma 
relação simples de comensurabilidade entre o período de revolução de um 
planetóide e o de Júpiter são representadas por lacunas análogas aos interva- 
los que separam os diversos anéis de Saturno. Com efeito — = P,ondeu'éo 


movimento médio de Júpiter (u” = 299”); u o do planetóide; p e q os menores 
números primos entre si. O número p - q denomina-se grau de comensurabi- 
lidade; é inversamente proporcional à largura da lacuna. Em resumo, os se- 
mi-eixos dessas zonas de ausência correspondem a períodos de revolução em 
ressonância com o de Júpiter. 

Nos asteróides distinguem-se sete anéis. Cinco possuem intervalos de 150” 
de movimento médio entre 450” e 1.200”, limitados por um anel exterior 
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(250” <u <450”) e outro interior (1.200” <u <3.175”). O anel interior 
contém os asteróides de semi-eixo inferior a 2,0 U.A., que formam dois 
grupos principais: o de Hungaria 434 (1.270” < u< 1.420”) e o de Eros 433 
(1.950” <u <3.175”). O anel exterior contém os asteróides para os quais o 
semi-eixo é superior a 4,0; são do tipo Thule 279, do tipo Troiano (292” < 
u< 309”) e do tipo do excepcional asteróide Hidalgo. 

Os asteróides troianos compõem-se de 14 planetóides cujo movimento 
médio é igual ao de Júpiter e que oscilam nas vizinhanças dos pontos de 
Lagrange, formando com Júpiter e o Sol um triângulo eqiuilátero. Conhe- 
cem-se, atualmente, 14 planetóides troianos, cuja denominação definitiva é 
escolhida entre nomes dos heróis da Ilíada. O asteróide Hidalgo possui órbita 
pg em virtude de sua forte excentricidade (0,66) e sua grande inclinação 
(429). 


Asteróides rasantes à Terra. Os asteróides que passavam rasantes à Terra 
eram considerados até recentemente como objetos astronômicos raros, Os 
“earth-grazers asteroids” existem sem dúvida aos milhares, como os astrô- 
nomos vêm constatando nos últimos dois anos. 

O mais extraordinário foi o bólido que em 9 de outubro de 1969 atraves- 
sou o céu de Oklahoma, do Kansas ao Missouri, com um brilho mil vezes supe- 
rior ao da Lua Cheia. 

Os earth-grazers são de dois tipos: tipo Apollo, constituído pelos asteróides 
que penetram no interior da órbita terrestre (distância periélica inferior a 1,00 
UA); e tipo Amor, formado pelos asteróides cujo periélio se encontra um 
pouco exterior à órbita terrestre (distância periélica entre 1,00 e 1,38 U.A.). 
Conhecem-se mais de 20 asteróides de cada grupo. 

Amor foi descoberto pelo astrônomo belga Delporte, no Observatório de 
Uccle, em 12 de março de 1932. Pelas suas características, este foi o primeiro 
asteróide descoberto depois de Eros a passar mais próximo da Terra. Em 22 
de março de 1932 passou a 16 milhões de km da Terra. 

No mês seguinte, o astrônomo alemão K. Reinmuth, no Observatório de 
Heidelberg, descobre, em 24 de abril de 1932, o asteróide Apollo — outro 
notável earth-grazers. 

O asteróide Apollo, que lidera o seu grupo, passou, em 1968, à distância de 
10,26 milhões de km da Terra e passou em novembro de 1980 e passará em 
maio de 1982, respectivamente, à distância de 7,33 e 8,80 milhões de km da 
Terra. Outro membro do grupo, o asteróide Hermes, descoberto em 28 de 
outubro de 1937, por K. Reinmuth, constitui o mais notável earth-grazer 
conhecido. Em 30 de outubro de 1937 passou a 733.000 km da Terra! Her- 
mes não foi observado nos últimos anos, sendo considerado como perdido. 

As recentes descobertas vêm multiplicando o número de earth-grazers; o 
astrônomo norte-americano Fred Whipple estima que devem existir mais de 
cem com diâmetro médio de 1.500 m e milhares com dimensões reduzidas. 
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Existem duas teorias que explicam a origem desses asteróides. Segundo 
alguns cientistas, a maioria deles seria de origem planetária, i.é, proveniente da 
fragmentação dos asteróides do anel principal que originalmente não atingiam 
o interior da órbita de Marte. Pela segunda teoria, defendida pelo astrônomo 
russo Opik, esses asteróides seriam o núcleo de cometas que teriam perdido a 
sua envoltura gasosa. 

A existência dos earth-grazers vem explicar as incalculáveis crateras meteó- 
ricas registradas na Lua, e recentemente as descobertas pelas sondas nor- 
te-americanas nos planetas Marte e Mercúrio. 


Quiíron — um asteróide entre Saturno e Urano. O primeiro asteróide situa- 
do entre Saturno e Urano foi descoberto em 18/19 de outubro de 1977 pelo 
astrônomo norte-americano Charles T. Kowal (1941- ) com a câmara 
Schmidt de 122cm do Observatório de Monte Palomar. 

Seu nome é uma alusão a um dos mais célebres Centauros, Quíron, filho de 
Saturno e Fílira, sábio erudito que ensinou a Esculápio as virtudes das ervas 
medicinais e a Hércules os conhecimentos de astronomia. 

Baseados no seu brilho e na sua possível composição, o diâmetro deste 
asteróide foi estimado em 200 km. Ele deve constituir o primeiro componente 
de um segundo anel de asteróides ainda desconhecido situado entre os pla- 
netas Saturno e Urano. Se for verdadeira esta última hipótese, seria conve- 
niente recordar que Quíron já havia sido previsto em 1922 pelo astrônomo 
italiano Giuseppe Armellini (1887-1958). 

Realmente, ao analisar as distâncias dos planetas ao Sol, Armellini estabe- 
leceu uma nova lei empírica muito simples para substituir as complexas ex- 
pressões propostas, desde o século XVIII, por Titius-Bode, Gauss, Wurn, 
Belot, e pela qual deveria existir um planeta justamente entre Saturno e 
Urano. Como não se observasse nenhum planeta àquela distância do Sol, 
como previa a lei empírica do astrônomo italiano, os livros de ástronomia não 
mais citaram a sua expressão, que passou a constituir uma mera curiosidade 
astronômica até o ano de 1978, quando Kowal descobriu Quíron. 


A lei de Armellini é dada pela seguinte fórmula: 


d=1,530, 
onde d, a distância média dos planetas ao Sol, é dado em função dos valores 
fornecidos a n que variam de n = -2 para Mercúrio; n =-1 para Vênus;n = O 
para a Terra e n = 1 para Marte. Damos a seguir os valores comparativos das 
distâncias calculadas pela expressão de Armellini e as observadas: 
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Planetas Calculadas Observadas 


Mercúrio Ee ra Re E 0,39 
Vênus 1,5354,=1:10,65 0,72 
Terra q :5S8s = 1:00 1,00 
Marte ESSO = 59 1,52 
Vesta 153º uninidl 236 
Camilla 1,53? = 3,58 3,48 
Júpiter 153º =nóAR 5,20 
Saturno Ss =838 9,55 
Quíron gi abs: 13,87 
Urano 1,537 = 19,63 19,20 
Netuno 1,53º =30,03 30,11 
Plutão 1532w=45:94 39,52 


Os asteróides Vesta e Camilla são aqui representados como os limites do 
anel de cerca de 2 mil asteróides cuja existência entre Marte e Júpiter foi 
prevista em 1766 pela lei empírica de Bode. 

De maneira análoga Armellini, além de satisfazer as distâncias dos planetas 
e asteróides conhecidos, previu a existência talvez de um outro anel de aste- 
róides, que estaria entre Saturno e Urano. 

Origem. Segundo tudo indica, os asteróides seriam oriundos da desintegra- 
ção de um planeta ou provenientes da matéria de um planeta que não se teria 
condensado. Apoiando-se na existência de famílias de meteoros, tem-se emiti- 
do a hipótese de que essas famílias seriam planetas maiores ainda em conden- 
sação, segundo teoria do jet streams, do físico sueco Hannes Alfvén 
(1908- ). 
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JÚPITER 


Histórico. Júpiter ocupa entre os planetas uma posição privilegiada. De 
início, é o maior dos planetas gigantes e desses, o mais conhecido. Além do 
mais, ele emite um fluxo energético, inexplicavelmente, superior ao que rece- 
be do Sol. 

Conhecido desde a mais remota Antiguidade, um dos dias da semana (quar- 
ta-feira) lhe é consagrado, há mais de 2000 a.C., pelos caldeus. 

A mais antiga observação do planeta, que conhecemos, data de 3 de setem- 
bro (18 Epiphi) do ano 140 a.C., quando Júpiter oculta a estrela Delta do 
Câncer. 

Seu brilho constante, marcha lenta e trajetória regular ao longo da eclípti- 
ca fez com que o batizassem, desde a Antiguidade, como o mestre do céu. 
Realmente o seu nome provém do sânscrito: dyn (deus) e pater (pai). Teve 
vários nomes: Har-tap-sheta-ou (guia dos espaços misteriosos), no Egito anti- 
go: Phaeton (brilhante), na Grécia antiga; Vrihaspati (senhor do crescimento), 
na Índia; Soni-sing (planeta do ano) e Chi-ti (planeta regulador), na China. 

Representado pelo símbolo 1, no qual alguns querem ver a primeira letra 
do seu nome grego (Zeus) e outros a imagem do ziguezague dos raios, associa- 
do ao mestre do céu. 

Sua distância à Terra varia de 600.000.000 km, na oposição mais favorável, 
a 960.000.000 km, na conjunção mais afastada. Apesar desse grande afasta- 
mento, sua magnitude só é ultrapassada pela de Vênus. Seu diâmetro médio é 
quase de 140.000 km (ou 11 vezes maior do que o da Terra), e a sua massa 
318 vezes a terrestre. Ele arrebata em seu movimento orbital em redor do Sol 
aproximadamente um terço do movimento cinético total do sistema solar. 


Movimento de rotação. Júpiter é o planeta que tem mais rápida rotação; 


sua velocidade no equador é de 12 km por segundo. A determinação desse 
período de rotação é acessível com um telescópio relativamente de pequena 
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potência, porquanto suas marcas superficiais são de fácil observação. O perío- 
do de rotação de Júpiter não é rigorosamente constante: varia segundo a 
latitude da mancha superficial, isto é, segundo o menor ou o maior afasta- 
mento do equador. Tal fenômeno é explicado pela razão muito simples de 
que Júpiter não é um corpo sólido, à semelhança do que acontece com a 
Terra. 

Tendo-se em vista essa rotação muito rápida e a sua baixa densidade, era de 
se esperar que o seu achatamento fosse maior. Tal fato, entretanto, só pode 
ser interpretado como resultante do aumento da densidade da superfície para 
o centro, o que deve ser bem mais acentuado do que na Terra. 

Três são atualmente os sistemas referenciais de rotação, estabelecidos pelos 
astrônomos: o sistema I, com um período de 9h50m30,003s, que se aplica aos 
acidentes situados numa região de latitude inferior a 10º; o sistema II, com 
um período de 9h55m40,632s, que é adotado para latitudes superiores a 10º; 
e o sistema III, com um período de 9h55m29,370s, que está associado às 
emissões de rádio do planeta. 


Aspecto de Júpiter. Visto num telescópio, Júpiter apresenta numerosas 
faixas paralelas ao equador. As listas escuras recebem o nome de faixas; as 
luminosas ou claras são denominadas zonas. Neste último caso, uma exceção 
deve ser feita para uma estreita faixa que aparece, às vezes, na zona equatori- 
al. As quatro principais faixas em torno do equador, apesar de mudarem de 
largura e intensidade, são acidentes permanentes na superfície do planeta. 

As faixas de Júpiter parecem negras, mas uma observação um pouco mais 
cuidadosa mostra possuírem cores variadas, desde o violeta até o rosa. Essas 
faixas possuem uma estrutura complexa. São constituídas por uma série de 
manchas menores, de forma e aspecto irregulares. As regiões polares apresen- 
tam-se mais escuras, com uma coloração azul violácea, de difícil definição. 
Além desses detalhes, observam-se marcas de aspecto diferente, mas geralmen- 
te de vida efêmera. 


Mancha vermelha. Existem, entretanto, alguns detalhes de caráter perma- 
nente. Dessas manchas, tornou-se notável a mancha vermelha. Seu centro está 
um pouco ao norte do meio da zona tropical sul, tendo uma extensão em 
latitude de 10º. Sua forma é sensivelmente a de uma oval alongada, com o 
eixo principal paralelo ao equador. A forma quase elíptica dessa mancha tem 
um caráter permanente, apesar das modificações temporárias. Suas dimensões 
são, aproximadamente, de 40.000 km de comprimento por 13.000 km de 
largura, segundo as nossas medidas micrométricas efetuadas com a grande 
equatorial Cooke de 46 cm do Observatório Nacional. Todavia, deve-se notar 
que o seu comprimento tem variado no decorrer dos anos. 

Além do seu aspecto e seu caráter permanente, a mancha vermelha possui 
outra invulgar característica, que torna o seu estudo digno do maior interesse. 
Notou-se que ela possui um movimento indepedente da rotação, correspon- 
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dente à zona sobre a qual é observada. Realmente, a mancha vermelha ora se 
atrasa, ora se adianta em relação às regiões circunvizinhas. 


A sua existência é superior a 300 anos, muito provavelmente, pois foi em 
31 de agosto de 1665 que Giovanni Domenico Cassini (1625-1712), em Bo- 
lonha, a observou pela primeira vez na superfície jupiteriana. Ela foi reconheci- 
da não pela sua coloração avermelhada, em virtude da pouca luminosidade da 
imagem nas pequenas lunetas da época, mas pela sua forma, tamanho e por 
permanecer sempre adérente à Faixa Temperada Sul, como descreveu o astrô- 
nomo de Luís XVI, nas suas memórias à Academia de Ciências da França. O 
primeiro croquis de Cassini mostrando este acidente foi publicado na Histoi- 
re et Mémoires de l'Académie des Sciences de Paris avant son renouvelle- 
ment, t. X, p. 513, cuja reprodução se encontra também no trabalho que L. 
Niesten publicou, no “Bulletins de "Académie Royale de Belgique”, 22 série, 
t. XLVIII, nº 12, 1879. 

Existe uma pequena controvérsia quanto à descoberta deste acidente, já 
que alguns autores acham que o seu descobridor foi o cientista inglês Robert 
Hooke (1635-1703) que a teria visto em 9 de maio de 1664. A pretensa 
prioridade de Hooke se baseia nas suas observações relatadas no Philosophical 
Transactions de 1665-66, p. 3, onde ela é descrita como “a small spot in the 
biggest of the 3 obscurer Belts of Jupiter”. Todavia, como muito bem asse- 
verou o astrônomo grego Antoniadi, a expressão “uma pequena mancha na 
mais grossa das três faixas escuras” indica que o acidente registrado por 
Hooke era a marca superficial de uma faixa equatorial, talvez da Faixa Equa- 
torial Norte que é a mais grossa de todas as faixas escuras do planeta. Em 
virtude desta conclusão somos obrigados a convir que a marca de Hooke não 
devia ser a mancha vermelha uma vez que esta não se encontra em uma faixa 
escura, mas em uma zona clara, a Zona Tropical Sul. 


Em 1672, o interesse despertado era tal que a Academia de Ciências da 
França envia uma comissão para observá-la, no Observatório de Paris, tendo 
em vista já ter sido a hora de sua passagem pelo meridiano central prevista 
para o dia 3 de março, às 21 horas e oito minutos, como de fato se deu, 
segundo o registro que na época fez o Journal des Savants. 

Desde a sua descoberta tem se registrado periodicamente o seu apareci- 
mento e desaparecimento. Tal fenômeno constitui uma variação de sua visibi- 
lidade, pois a sua existência tem sido determinada, quando do seu reapareci- 
mento, próximo à longitude na qual foi observada pela última vez. Tendo em 
vista este fato, alguns autores entre eles Spencer Jones, Schatzman, Bruhaut, 
Newcomb e outros consideram a sua descoberta em 1878, quando ela foi 
observada independentemente rios astrônomos C. W. Pritchett, nos ELU.A,, 
e por Bennett, na Inglaterra. 

A coloração desta imensa mancha não é permanentemente vermelha; ela 
varia desde o rosa intenso, como registramos em 1957, até o branco, como foi 
vista em nossas últimas observações em 1959. Esta mudança de coloração está 


138 


correlacionada às tempestades que ocorrem periodicamente na atmosfera jupi- 
teriana, na Faixa Equatorial Sul. 


Fig. 19 
Foto mosaico de Júpiter obtida pela sonda Voyager 1, em 26 de fevereiro de 1979, 
quando o planeta se encontrava a 7 milhões e 800 mil quilômetros (Nasa). 


Um dos fenômenos mais curiosos é sem dúvida a força repulsiva exercida 
por esta mancha junto aos corpos que dela se aproximam, como já foi assina- 
lado por Barnard, Antoniadi e-por nós nas últimas oposições, particularmente, 
na de 1958, quando registramos a repulsão sofrida pela corrente, oriunda da 
Perturbação da Faixa Equatorial Sul. Devemos notar que Cassini via também 
“correntes” nas grandes faixas, que ele com muita propriedade comparava a 
“dois grandes rios”. Releva salientar que esta repulsão parece se exercer espe- 
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cialmente ao norte, a este e a oeste; pois ao: sul a mancha vermelha se encontra 
aderente à componente sul da Faixa Temperada Sul. Em 1958, quando a 
mancha vermelha chegou mesmo a desaparecer, a “baía” que ela provoca na 
componente sul da Faixa Equatorial Sul, em virtude desta força repulsiva, 
continuou visível. Tal fenômeno é muito frequente tendo em vista que quan- 
do a mancha vermelha se torna invisível, a sua posição é determinada por esta 
“baía”, conhecida como “Red Spot Hollow”, pelos ingleses. 

Outro aspecto deste “imenso continente que parece flutuar sobre um mar 
de nuvens” é a existência de uma aceleração no período de rotação, desde 
1937, com exceção da desaceleração sofrida em 1941-42 e 1947-48, como foi 
registrado pelos membros da British Astronomical Association. Nas oposições 
de 1957, 1958 e 1959, encontramos para a longitude da mancha vermelha os 
valores de 310º, 317º e 323º, respectivamente, o que vem demonstrar que 
aquele fenômeno registrado desde 1937 ainda persiste. O período determi- 
nado, em 1958, utilizando-se mais de duas dezenas de determinações da sua 
passagem pelo meridiano central foi de 9h55m42,7s, superior ao período de 
rotação do sistema II, em 2,1 segundos, o que indica ter a mancha vermelha 
sofrido uma forte aceleração. Aliás, devemos notar ter a mancha vermelha, 
nos fins de junho de 1958, sofrido um ligeiro retardamento, fenômeno este 
causado muito provavelmente pela perturbação da Faixa Equatorial Sul. 

Véu. Outro acidente notável, observado periodicamente na superfície de 
Júpiter, é a perturbação austral, conhecida entre os ingleses por great south 
tropical disturbance, e entre os alemães por Schleier (véu). Essa anomalia da 
superfície jupiteriana, de difícil definição, foi observada pela primeira vez por 
Holesworth, em fevereiro de 1901. Seu aspecto é análogo ao de uma mancha 
escura, com um período de rotação independente da faixa ou zona onde 
aparece. 


Outro fenômeno aperiódico, comumente observado em Júpiter, é a erupção 
da Faixa Equatorial Sul. Esse fenômeno consiste no reaparecimento dessa 
faixa após um período de quase invisibilidade das suas componentes. Em 
1919, após uma fase de calmaria nessa região, foram notados os primeiros 
sinais de uma nova atividade na componente norte da Faixa Equatorial Sul. 
Outras erupções foram observadas desde então nessa faixa. Na noite de 12 de 
abril de 1958, observamo-la com a equatorial de 46 cm do Observatório 
Nacional, a sua posição na longitude 39º, aproximadamente; observações 
posteriores permitiram constatar que a perturbação tomou desde o início um 
movimento no sentido das longitudes decrescentes, apesar de ter permanecido 
praticamente estacionária em abril e maio. 

A causa desse fenômeno não é bem conhecida; em todo caso, supõe-se que 
uma erupção ocorreu na superfície invisível do planeta, e que os gases resul- 
tantes, subindo acima das nuvens mais altas, aí permaneceram numa posição 
semi-estacionária, até desaparecerem completamente. 
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Atmosfera. O aspecto sui generis da rotação de Júpiter, sua densidade e as 
marcas que se observam em sua superfície demonstram que a camada visível 
se encontra em estado gasoso. Essa atmosfera é tão profunda que não permite 
a observação da superfície sólida do planeta. Segundo o astrônomo nor- 
te-americano de origem holandesa Gerard Peter Kuiper (1905-1973), os com- 
postos previstos teoricamente, na ordem aproximada da abundância para a 
interação química, são: H,, He, CH4, Ne, A, Si, Hg, 02, Co, NO, HaS, NHs, 
Na, C,H4 > C,Hs ,€ PH; » 

A atmosfera do planeta possui metano (CH, ), amônia (NH) identificados 
espectroscopicamente pelo astrônomo alemão Rupert Wildt, em 1932, e hi- 
drogênio molecular (H,) registrados pelo espectroscopista norte-americano C. 
C. Kiess, em 1960. 

Deve-se notar, como observa Kuiper, quem em Júpiter o CH4 fora previsto 
como sendo o composto mais abundante, o qual foi confirmado por várias 
observações espectroscópicas. O H,0O, que deveria ser também abundante, 
está, entretanto, congelado; por outro lado, o NHg, que seria tão abundante 
quanto o CH,, é escasso, em virtude de sua baixa tensão de vapor. 

As faixas e zonas de Júpiter devem-se, respectivamente, às correntes des- 
cendentes e ascendentes de sua atmosfera, onde o ativo fenômeno das nuvens 
constitui o aspecto permanente do planeta. Essas nuvens são, provavelmente, 
condensações de amônia. A observação visual do planeta mostrou a ausência 
dessas nuvens nas regiões polares. Realmente, tendo por base a distribuição 
teórica das temperaturas sobre o disco, deve-se concluir que tais condensações 
não podem existir nessas regiões. 

A atmosfera de Júpiter apresenta acidentes de colorações variadas. Pode-se 
explicar essas diferenças de coloração, não como resultante de reações quími- 
cas produzidas pelas radiações térmicas solares no planeta, mas sim pelas 
rádiaçães luminosas. Com efeito, a temperatura máxima no planeta é igual a 
-1259C para um lugar que recebe direta e normalmente os raios solares. 

Com base nesses fatos, pode-se, como o faz Dauvillier, explicar essas 
variações de cor como oriundas das reações fotoquímicas produzidas pelo 
ultravioleta solar, pois uma atmosfera planetária, formada de hidrogênio, hé- 
lio, nitrogênio, metano e traços de amoníaco e gás carbônico, é transparente 
ao ultravioleta até 1.500 angstrôms. Assim, o CO; poder-se-ia dissociar em 
CO e em oxigênio atômico, cuja condensação daria lugar a uma formação de 
ozona, que se condensaria em uma névoa azul, muito densa, 

Todavia, essa névoa azul de ozona tem a propriedade de colorir, forte- 
mente, em vermelho, os pedaços de cristais de NH. Pode-se concluir, de 
acordo com Dauvillier, ser provavelmente a mancha vermelha um imenso 
pedaço de NH; congelado, colorido pelo O; e flutuando na atmosfera de 
nitrogênio-hidrogênio. Essa explicação, assaz provável, concorda com as ob- 
servações de numerosos astrônomos, dentre os quais o francês André Danjon 
(1890-1967), que viu na mancha vermelha “um continente que parece flutuar 
sobre um mar de nuvens”. 
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MODELO DO INTERIOR DE JÚPITER 


Uma outra explicação para as colorações da mancha vermelha foi proposta 
pelo astrônomo alemão Rupert Wildt (1905-1976), que atribuiu as colorações 
azuis e vermelhas de Júpiter à combinação de elementos alcalinos terrosos, 
provenientes da poeira cósmica, com o amoníaco líquido. Segundo Dauvillier, 
não existem aqueles elementos em estado livre na matéria cósmica. 


Magnetosfera. Júpiter é uma poderosa fonte de emissões radioelétricas; no 
sistema solar é a segunda depois do Sol. Apesar de suas emissões terem sido 
registradas, pela primeira vez, pelo astrônomo norte-americano Karl G. Jan- 
sky, em julho de 1931, sua origem só foi estabelecida vinte e três anos depois, 
pelos radioastrônomos norte-americanos B. Burke e K. Franklin. 

As emissões de Júpiter são de três tipos: centimétricas, decimétricas e 
decamétricas. As radiações centimétricas são emissões térmicas da atmosfera 
jupiteriana. As decimétricas são mais importantes, por terem a mesma origem. 
As radiações sobre 10,3 cm e 21 cm só podem corresponder a emissões de um 
corpo a 650ºK ou a 3.000ºK; essas temperaturas estão excluídas da atmosfe- 
ra de Júpiter. Coube ao astrônomo norte-americano G. Field, em 1959, expli- 
cá-las como oriundas das emissões dos eléctrons atraídos pelo campo magné- 
tico de Júpiter, onde formam um cinturão de partículas em torno do astro. 
Nesse cinturão os elétrons descrevem hélices em torno das linhas de força do 
campo magnético, gerando uma emissão sincrotrônica. 

A hipótese de G. Field foi confirmada, mais tarde, em 1960, pelos astro- 
físicos D. Morris e V. Radhakrishnan, e desenvolvida pelo astrônomo J.A. 
Roberts. As radiações decamétricas não são emitidas continuamente, como as 
outras; constituem explosões curtas que duram alguns milissegundos, ex- 
plosões longas, da ordem de alguns segundos, cuja origem ainda constitui uma 
incógnita. 

Os resultados obtidos pela sonda Pioneer 10 confirmaram a existência do 
cinturão de radiações e o da magnetosfera de Júpiter. 

O choque da nave Pioneer 10 com o “magnetopausa” deu-se a aproxi- 
madamente 95 raios jupiterianos, o que conduz a um campo mais intenso que 
o previsto pelos radioastrônomos (10 raios). Durante as duas semanas que 
durou a travessia da magnetosfera importantes informes foram obtidos. As- 
sim, o máximo de fluxo foi observado no instante que a Pioneer atravessou o 
plano magnético do planeta e não no instante do seu periaspsis (máxima 
aproximação da nave com Júpiter) que foi de 2,885 raios jupiterianos. Isto 
prova que o campo é mais intenso perpendicularmente ao plano equatorial 
que radialmente; deduzindo-se, então, que a forma dos cinturões de radiações 
se aproxima mais de um disco do que de um anel. 

O campo magnético de Júpiter é muitas vezes superior ao terrestre. Assim, 
no plano equatorial do nosso planeta, no nível da magnetopausa (15 raios 
terrestres), a velocidade de co-rotação é fraca (6 km/s) em relação ao vento 
solar (»» 400 km/s); enquanto, no nível da magnetopausa jupiteriana a veloci- 
dade de co-rotação é da ordem de 1.000 km/s. Tal diferença é tão intensa que 
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toda comparação é inútil, podendo-se afirmar que Júpiter é quase capaz de 
criar o seu próprio vento solar. Esse registro vai permitir concluir que a 
origem dos elétrons de alta energia da magnetosfera terrestre talvez tenha a 
sua origem na nossa própria ionosfera e não origem no vento solar, que era a 
explicação mais aceita. Seria difícil decidir entre as duas hipóteses com o 
conhecimento único da experiência terrestre. 


+ 


Fig. 21 
Fotografia do satélite Io obtida pela sonda Voyager 1, em 5 de março de 1979. 
Os menores detalhes visíveis possuem um diâmetro de 10 quilômetros. Muitas das manchas 
escuras estão associadas a crateras de origem vulcânica (Nasa). 
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Satélites. Júpiter possui 16 satélites. Os quatro primeiros, descobertos por 
Galileu em 7 de janeiro de 1610, foram denominados Io, Europa, Ganimedes 
e Calisto, pelo astrônomo alemão Simon Marius que os descobriu na noite 
seguinte, independentemente. 

O satélite Amaltéia foi descoberto pelo astrônomo norte-americano Ed- 
ward Barnard (1857-1923), em 9 de setembro de 1892, em Mount Ha- 
milton; Himalia, pelo astrônomo norte-americano Charles Dillon Perrine 
(1867-1951), em 3 de dezembro de 1904, também em Mount Hamilton; 
Elara, pelo mesmo astrônomo, nas mesmas condições, em 2 de janeiro de 
1905; Pasífae, pelo astrônomo belga Philibert J. Melotte (1880-1961), em 27 
de janeiro de 1908, em Greenwich; Sínope, pelo astrônomo norte-americano 
Seth Barnes Nicholson (1891-1963), em 21 de junho de 1914, em Mount 
Hamilton; Lisitéia e Carme, pelo mesmo astrônomo, em 6 e 30 de julho de 
1938, em Mount Wilson; Ananque, pelo mesmo astrônomo, a 28 de setembro 
de 1951, igualmente em Mount Wilson. 

Em 11 de outubro de 1974, o astrônomo norte-americano Charles T. 
Kowal fotografou, pela primeira vez, o décimo-terceiro satélite de Júpiter, 
Leda, com o auxílio do telescópio Schmidt, de 122cm, de Monte Palomar. 
Em 30 de setembro de 1975, o mesmo Kowal fotografa o que poderia ter sido 
o décimo-quarto satélite. Como a sua existência ainda não foi confirmada, 
recebeu a designação provisória 1975 J1, ou seja, primeiro satélite de Júpiter 
descoberto em 1975. 

Quatro anos mais tarde, em outubro de 1979, os astrônomos norte-ameri- 
canos David Jewitt e G. Edward Danielson, do Instituto Tecnológico da 
Califórnia, quando estudavam os anéis de Júpiter em duas fotografias obtidas, 
em 2 de julho de 1979, pela sonda Voyager 2, descobriram um satélite que 
recebeu a designação provisória de 1979 J1 (primeiro satélite de Júpiter des- 
coberto em 1979). O novo satélite apareceu como um objeto de cerca de 
35.000 m de diâmetro que se deslocava no plano dos anéis, a uma distância 
de 134.000 km de Júpiter, ao redor do qual orbita num período de 7 horas e 
8 minutos. 

Ao procurar, nas imagens obtidas pela Voyager 1,a confirmação da exis- 
tência do satélite 1979 J1, o astrônomo norte-americano Stephan P. Synnott 
descobriu um outro satélite de Júpiter, registrado nas fotografias efetuadas 
pela sonda Voyager 1 em 5 de março de 1979. A nova lua jupiteriana, a 
segunda descoberta por fotografias pela sonda Voyager, além de possuir um 
diâmetro de cerca de 75 km, está situada a 222.000 km de Júpiter, ao redor 
do qual circula num período de 16 horas e 16 minutos. Ao mesmo tempo que 
descobriu esse novo satélite, que recebeu a denominação provisória de 1979 
J2, Synnott confirmava a descoberta do satélite 1979 J3 ao examinar as 
imagens da Voyager 2, obtidas em 8 de julho de 1979. Em 7 de maio de 
1981, os astrônomos norte-americanos D. Pascu e P. K. Seidelmann do Obser- 
vatório Naval descobriram um satélite de Júpiter que recebeu a designação 
1981 J1 que deve ser idêntico ao 1979 J2. 
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Para o satélite 1979 J1 foi proposto o nome Adrastéia, uma das ninfas que 
amamentou o infante Zeus, na lenda grega. 

A proximidade de Adrastéia aos anéis jupiterianos parece sugerir uma rela- 
ção entre os dois. Especula-se que o material do anel seja oriundo do satélite, 
talvez em virtude da erosão produzida pelas partículas carregadas da magnetos- 
fera de Júpiter. Logo que essas idéias foram expostas, uma nova perspectiva 
surgiu para explicar os processos que devem envolver a origem dos anéis. 
Assim, tudo parece indicar que os pequenos satélites devem também estar 
associados aos anéis de Saturno e Urano. 

Até recentemente os satélites de Júpiter eram designados pela letra J segui- 
da de um número de ordem 1, 2, ... 15 que indicava a ordem de sua 
descoberta. Hoje, por proposta do astrônomo norte-americana J. Blunck, os 
satélites recebem nomes de origem mitológica escolhidos de modo que os no- 
mes terminados, em inglês, em a indiquem que o satélite possui movimento 
direto e em e, movimento retrógrado. Ganimedes é aportuguesamento de Ga- 
nimede, o que indica que o maior dos satélites tem movimento retrógrado. 

Apesar de os satélites de Júpiter variarem enormemente em tamanho, di- 
mensões e composição, eles podem ser agrupados em quatro conjuntos bem 
distantes: dois interiores e dois exteriores. 

Os quatro mais externos são Sínope, Pasífae, Carme e Ananqué, que cir- 
culam ao redor do planeta em órbitas retrógradas de elevada inclinação. Suas 
distâncias a Júpiter variam entre 20 a 24 milhões de quilômetros. Todos esses 
pequenos objetos de diâmetros inferiores a 50 km necessitam de aproxima- 
damente dois anos para completar uma revolução em volta de Júpiter. É 
possível que tenham sido asteróides capturados pelo campo gravitacional do 
planeta, se bem que o pouco conhecimento relativo às suas propriedades não 
permitam associá-los aos pequenos planetas. 

O grupo seguinte é constituído por quatro pequenos satélites difícies de 
serem observados: Lisitéia, Elara, Himalia e Leda. Todos eles possuem órbitas 
muito semelhantes, se bem que suas distâncias do planeta Júpiter variem entre 
11 e 12 milhões de quilômetros. Como o conjunto de satélites mais exterio- 
res, eles possuem órbitas muito inclinadas, embora o seu movimento se faça 
em sentido direto. Os maiores, Himalia, com seus 170 km, e Elara, com 80 
km de diâmetro, são objetos muito escuros e parece provável que os outros 
dois também o sejam. 

O mais importante sistema de satélites jovianos é o conjunto interior que 
reúne os quatro satélites galileanos, assim designados por terem sido descober- 
tos por Galileu. Seus diâmetros variam de 3.130 km para Europa até 5.270 
para Ganimedes. Estes satélites possuem uma órbita quase circular, situada no 
mesmo plano do equador de Júpiter. Todos os quatro circulam no interior da 
magnetosfera interna do planeta, onde interagem fortemente com suas partí- 
culas carregadas. 

Os satélites mais internos, situados no interior da órbita de Io, são Amal- 
téia, descoberto em 1892, Adrastéia (1979 J1) e 1979 J2. Eles roçam as 
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Fig. 22 
As luas de Júpiter. Na foto superior pode-se observar a grande uniformidade na 
distribuição das crateras de Calisto, a segunda maior lua de Júpiter. O mosaico 
fotográfico foi obtido de nove imagens captadas pela nave Voyager 2, de uma distância 
de cerca de 390.000 quilômetros. Na foto inferior são bem visíveis as fendas na 
superfície congelada de Europa, a quarta maior lua de Júpiter. A imagem foi captada 
pela Voyager 2, de um raio de 241.000 quilômetros (Foto cedida pela Embaixada dos EUA). 
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camadas externas do anel de Júpiter. Seus períodos orbitais da ordem de 7 
horas são inferiores ao da rotação do planeta. Assim, vistos de Júpiter, eles 
parecem nascer no oeste e deitar-se no leste. Amaltéia e Adrastéia estão 
profundamente mergulhados na magnetosfera jupiteriana, sofrendo um contí- 
nuo bombardeamento de elétrons, prótons e íons energéticos. 


Anéis. Em 6 de março de 1979, as câmaras da nave espacial Voyager ao 
passar próximo de Júpiter registraram a existência de um tênue anel ao redor 
do planeta, que se estende a mais de 128.300 km dele, com uma largura de 30 


Vulcões. Em 4 de março deste mesmo ano as câmaras da espaçonave 
Voyager 1 registraram imagens nítidas de inúmeras erupções na atmosfera de 
Io. Em quatro dias de inspeção registraram-se de 8 a 10 erupções vulcânicas. 
Tais erupções atingiram velocidade de 1 a 2.000 km/h, produzindo nuvens 
de 100 a 400 km de altura em relação à superfície do satélite. Essas observa- 
ções vêm confirmar as que foram obtidas pela missão Pioneer, que em 1973 
detectou a existência de um cinturão de sódio no nível da órbita de Io. A 
fonte de sódio que alimenta essa nuvem talvez sejam as erupções descobertas 
pela sonda espacial Voyager. 


Eclipse e ocultações. Os quatro principais satélites têm uma órbita tão 
próxima do plano da órbita do planeta que, com exceção de Calisto, passam 
pelo cone de sombra do planeta em cada revolução, sendo então totalmente 
eclipsados. Pode-se também observãr as ocultações dos satélites por trás do dis- 
co do planeta e a passagem das sombras dos satélites sobre o disco de Júpiter. 

Os eclipses dos satélites de Júpiter constituem verdadeiros sinais que foram 
utilizados, no início da navegação marítima, na determinação de diferenças 
de longitudes. Foi por intermédio das observações dos eclipses dos satélites de 
Júpiter que o astrônomo dinamarquês Ólaus Roemer (1644-1710), em 1675, 
determinou a velocidade da luz. 


A vida em Júpiter. À primeira vista, considerando-se a composição da 
atmosfera dos planetas gigantes, poder-se-ia considerá-la como um meio pou- 
co favorável ao surgimento e desenvolvimento da vida. Na realidade, o apare- 
cimento da vida exige um meio muito diferente da atmosfera terrestre atual. 
Assim, as experiências de laboratório têm demonstrado que a síntese de ma- 
cromoléculas orgânicas, como os aminoácidos, exigem um meio gasoso com- 
posto de hidrogênio (H,), metano (CH,) e amoníaco (NH). Tal devia ter 
sido a composição da atmosfera da Terra quando dos primeiros desenvolvi- 
mentos pré-biológicos. 

Em 1974, os gases de etano (C)Hs) e acetileno (C,H,), etileno (C,H4), 
fosfina (PH,), foram registrados como componentes, em escala reduzida, nas 
altas camadas da atmosfera de Júpiter, pelo astrônomo norte-americano 
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Stephen T. Ridgway, do Observatório de Kitt Peak, ao comparar espectros 
obtidos em infravermelho. Essas moléculas orgânicas parecem produzidas pela 
ação das radiações ultravioletas solares sobre o metano e a amônia presentes 
na alta atmosfera. 

O registro dessas macromoléculas orgânicas constitui o primeiro argumento 
em favor da existência de vida sobre os planetas gigantes. 

Tais observações, se realmente forem confirmadas, poderão, também, ex- 
plicar a coloração das nuvens de Júpiter e da sua mancha vermelha cuja 
composição permanece um enigma. 
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SATURNO 


Histórico. Situado a mais de 1 bilhão de quilômetros do Sol, Saturno é o 
mais distante dos planetas conhecidos dos antigos e um dos objetos celestes 
mais estranhos, em virtude dos seus sistemas de anéis e satélites, Observado ao 
telescópio, é, sem dúvida, um dos mais belos corpos celestes. A olho nu, 
entretanto, apresenta o aspecto de uma estrela de primeira grandeza, de colo- 
ração amarelada, 

Há mais de 2.000 a.C., os hebreus lhe dedicam o último dia da semana, o 
sábado. 

Entre as mais antigas observações da posição do planeta figuram: a oculta- 
ção do planeta pela Lua, observada em 21 de fevereiro do ano 583 a.C., em 
Atenas, por um Thius, e a conjunção do planeta com Gama da Virgem, registra-. 
da pelos astrônomos caldeus, na Babilônia, em 19 de março (14 Tybi) do ano 
228aC. 

Os egípcios denominavam, por eufemismo, de aparente, ao planeta mais 
obscuro que eles conheciam. Além dessa denominação o planeta ficou conhe- 
cido pelos nomes de Hor-ka-ker (a estrela geradora superior), no Egito antigo; 
Kronos (deus do tempo), Phaeton (aparente), Pahinon (o resplandecente), na 
Grécia; Sanaistchara (que se move lentamente), na Índia; T'ien-Sing (o planeta 
eterno), na China; Nisroch (deus do tempo), na Assíria. 

O seu símbolo, t, adotado desde a época romana, é a imagem imperfeita da 
foice do deus do tempo — Cronos. 


Atmosfera. O aspecto geral da atmosfera de Satumo é semelhante ao da de 
Júpiter, com a ocorrência alternada de faixas escuras e zonas claras. Esse 
fenômeno de faixas e zonas no planeta deve-se às correntes ascendentes e 
descendentes na sua atmosfera. O mecanismo que preside a tais formações 
resulta da ação conjunta dos seguintes fenômenos: rotação rápida (10h40m. 
como determinamos em agosto de 1960, no Observatório Nacional) da atmos- 


154 


fera do planeta, a radiação solar e a condensação do amoníaco sob a forma de 
nuvens. 

Se bem que os aspectos da atmosfera saturniana sejam muito análogos aos 
da de Júpiter, constatou-se através de fotos de Voyager a presença de uma 
fina bruma situada acima da superfície formada pelas nuvens. Outro aspecto 
novo foi a observação de que as estruturas das faixas e zonas se estendem às 
mais elevadas latitudes, ao contrário do que ocorre em Júpiter. 

Os ventos mais rápidos, da ordem de 1.600 km por hora, ocorrem no 
equador e são quatro a cinco vezes mais intensos do que os de Júpiter. 

A temperatura do topo das nuvens varia de 86º a 92º Kelvin (-187º a 
-1810C), sendo que as mais baixas temperaturas foram registradas próximo ao 
centro da zona equatorial. 

Com a Voyager 1 detectou-se a existência de emissões aurorais nas vi- 
zinhanças dos pólos do planeta, assim como foi possível notar emissões do 
tipo auroral na região do ultravioleta próximo ao limbo iluminado do planeta. 

Embora não: se tenham observado relâmpagos na face escura de Saturno 
que recebe uma quantidade de luz substancial dos anéis, conseguiu-se o regis- 
tro de emissões de rádio típicas das descargas produzidas pela eletricidade 
estática. Parece que essas descargas têm sua origem antes nos próprios anéis 
do que na atmosfera como era normalmente previsível. 


Período de rotação. Observam-se, raramente, manchas bem definidas na su- 
perfície do planeta; as que surgem têm, em geral, vida efêmera. Em virtude 
desse fenômeno, o período de rotação não pode ser determinado com grande 
precisão. Entretanto, a rotação foi posta em evidência pelo deslocamento de 
manchas, que podem, às vezes, ser vistas na sua superfície; algumas dessas 
manchas têm sido bastante nítidas e persistentes para permitir uma boa deter- 
minação da rotação. 

Uma mancha branca foi notada na zona equatorial do planeta, em 1876, 
fornecendo um período de rotação de 10h14m24s. No Observatório Nacional 
do Rio de Janeiro, em agosto de 1960, observamos, na latitude de +63º, uma 
mancha esbranquiçada cujo período de rotação foi estimado em 10h40m, 
valor superior ao anterior, pois a rotação varia com a latitude, De fato, segun- 
do observações espectroscópicas, o período de rotação de 10h14m, no equa- 
dor, atinge até 11h14m, na latitude de 57º, Dessas observações pode-se con- 
cluir que as faixas de Saturno apresentam, como as de Júpiter, uma veloci- 
dade de rotação variável com a latitude, ainda que não se conheça a lei de 
variação. 

As emissões de rádio provenientes da região polar norte, próxima à longitu- 
de de 90º, indicam que o corpo de Saturno e a sua magnetosfera giram num 
período de 10h39m26s. 


Magnetosfera. A magnetosfera de Saturno, um terço menor do que a de 
Júpiter, se estende no entanto por alguns milhões de quilômetros. As partí- 
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culas carregadas, de origem solar, ao serem dragadas pelo campo magnético de 
Saturno circulam ao redor do planeta num período de 10h39m. Na órbita 
de Titã, o maior de todos os satélites do planeta, foi possível registrar partí- 
culas carregadas com velocidades superiores a 193 km/s. 

As dimensões da magnetosfera variam ritmicamente em relação ao vento 
solar, aumentando e diminuindo de intensidade, de tal modo que às vezes Titã 
se encontra fora da magnetosfera de Saturno. 

Envolvendo Titã e sua órbita, constatou-se a existência de gigantesca nu- 
vem de átomos de hidrogênio que formam um anel emissor de partículas 
ultravioletas. Como não possuem carga, esses átomos não são atraídos pelo 
campo magnético de Saturno, permanecendo em órbita como inúmeras luas 
minúsculas ao redor de Saturno. 

Os anéis de Saturno agem como escudo de proteção, ou melhor, como 
absorvedores das partículas carregadas vizinhas ao planeta. Nesse processo, elas 
são substancialmente afetadas, como se pode constatar pelos “raios” e pelos 
relâmpagos semelhantes às descargas elétricas que ocorrem nos anéis. 


Os anéis 


Histórico. Em 1610 Galileu verificou que esse planeta não possuía o aspec- 
to de um simples disco. Comunicou a descoberta aos amigos por meio de um 
anagrama: “Altissimum planetam tergeminum observavi”, isto é, “Observei o 
planeta trigêmeo”. A significação desse anagrama foi descoberta por Kepler 
antes que Galileu lhe comunicasse o seu significado. Kepler, então, escreveu a 
Galileu confirmando que observara o aspecto descrito. 

Em carta datada de 13 de novembro de 1610, Galileu assim descrevia o 
planeta: 


“Quando observo Saturno com uma luneta de um aumento de mais de 30 vezes, a 
estrela central parece a maior; as duas outras, situadas uma ao oriente, outra ao 
ocidente, numa linha que não coincide com a direção do zodíaco, parecem to- 
cá-la. Esses são como dois servidores que ajudam o velho Saturno a caminhar e 
permanecem sempre ao seu lado. Com uma luneta de menor alcance, a estrela 
parece alongada e da forma de uma azeitona”. 


Tal descrição significa claramente que o célebre astrônomo italiano não 
conseguira descobrir a existência dos anéis, pois, em virtude da fraca potência 
da luneta de que dispunha, não lhe era possível interpretar com nitidez o que 
via. 

Mais tarde, em 1612, Galileu volta a observar Saturno, notando que as 
duas “estrelas” laterais haviam desaparecido, atribuindo as aparências a ilu- 
sões óticas e renunciando então a ocupar-se de Saturno. 

Outros observadores contemporâneos, como o jesuíta alemão Christoph 
Scheiner (1575-1650), o alemão Johannes Hevelius (1611-1687), o francês 
Pierre Gassend, conhecido como Gassendi (1592-1655), os italianos Giovanni 
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Fig. 23 
Detalhe dos anéis de Saturno, fotografados pela Voyager 1. São 95 divisões. A 14º lua do 
planeta, descoberta pela nave, é vista à esquerda (Nasa). 
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Battista Riccioli (1598-1671) e Francesco Fontana (1580-1656), continuaram 
a observar o mesmo fenômeno, sem, entretanto, chegarem a uma explicação 
satisfatória. 

O astrônomo holandês Christian Huygens (1629-1695) publicou, em 1656, 
um anagrama, cujo significado foi anunciado em 1658: “Annulo cingitur tenui, 
plano, musguam cohaente ad elipticam inclinato”, isto é, “Saturno é cingido 
por um anel muito fino, que não toca o planeta e é inclinado sobre o plano da 
eclíptica”. 

O verdadeiro descobridor dos anéis de Saturno foi Huygens, portanto, ao 
mostrar que as mudanças apresentadas por Saturno deveriam ser explicadas 
muito simplesmente, admitindo que o globo do planeta está envolto, à distân- 
cia, por um anel opaco, circular e muito fino, que não o toca em nenhum 
ponto, que o acompanha em seu movimento orbital em volta do Sol, perma- 
necendo sempre paralelo a ele mesmo, e que faz com a eclíptica um ângulo 
aproximado de 30º. 

Em 1675, o astrônomo francês de origem italiana Giovanni Domenico 
Cassini (1625-1712) registrou que o anel de Saturno se apresentava separado 
por uma linha escura que o dividia em uma região externa e outra interna. 
Esse acidente recebeu o nome de divisão de Cassini. 

Coube ao astrônomo russo Friedrich G.W.von Struve (1793-1864) suge- 
rir, em 1826, designar de anel 4 ao anel mais externo e de anel B ao mais 
interno. 

Nove anos mais tarde, em 28 de maio de 1837, o astrônomo alemão 
Johann Franz Encke (1791-1865) observou uma linha muito fina que dividia 
o anel A em dois. 

Na realidade, observando-se o anel com um bom telescópio, nota-se que ele 
é formado de três anéis concêntricos, a saber: anel 4, externo, bem luminoso, 
que tem um raio externo de cerca de 140.000 km e um raio interno de 
125.000 km; anel B, central, que é o mais brilhante de todos, com um raio 
externo de 120.000 km e o interno de 95.000 km; anel C, também chamado 
anel de crepe, descoberto pelo astrônomo norte-americano William Cranch 
Bond (1789-1859), em 1850, é fracamente luminoso e semitransparente, pois 
se tem podido observar o bordo do planeta através dele. 

A região escura, de aproximadamente 5,000 km de largura, que separa o 
anel A do B, denomina-se divisão de Cassini, em homenagem ao seu desco- 
bridor. No anel A tem sido vista, comumente, uma outra divisão: a divisão de 
Encke. Segundo as observações de Thomas Cragg, de Mount Palomar, que foi 
um dos primeiros a ver Saturno através do telescópio Hale, de 200 polegadas, 
em 1948, a divisão de Encke lhe pareceu “uma faixa de largura definida e não 
uma fenda”. 

Os astrônomos franceses B. Lyot e A. Dollfus, nas observações realizadas 
com as potentes lunetas do Observatório de Meudon, na França, puseram em 
evidência a existência de inúmeras divisões nos anéis B, explicadas pela mecá- 
nica celeste como oriundas da perturbação dos satélites. 
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Em 1944, o astrônomo francês Bernard Lyot descobriu uma separação 
bem nítida entre os anéis B e C que recebeu o nome de divisão francesa ou 
divisão de Lyot. Tal acidente só foi aceito depois de sua confirmação pela 
sonda Pioneer 11, em 1979. Em 1969, o astrônomo francês Pierre Guérin anun- 
ciou a descoberta de um anel interior ao de crepe, que recebeu a designação de 
anel D. Esse se encontra por sua vez separado de anel C por uma lacuna 
chamada de divisão de Guérini. Tais descobertas permaneceram sem confirma- 
ção até o Voyager 1. Depois da descoberta de Guérin, os astrônomos norte-a- 
mericanos Fountain e Larson comunicaram que em observações efetuadas em 
1967 haviam detectado a existência de um anel que recebeu a designação de 
anel E. Esse também foi confirmado pela sonda Pioneer 11 que em 11 de 
setembro de 1979 descobriu um anel exterior ao anel A, separado por uma 
divisão, que se situa um pouco além do anel A. Tal separação recebeu o nome 
de divisão Pioneer e o anel assim descoberto de anel F; que, ao que tudo 
indica, deve ter sido observado inúmeras vezes por vários astronomos. No 
Brasil, tivemos a ocasião de visualizá-lo durante a ocultação de uma estrela em 
1961, no Observatório Nacional. Aliás, no início do século, na França, um 
grande planetologista, E. Fournier, afirmou haver detectado um anel exterior 
ao À. 


Teoria dos anéis. Conhecidas as dimensões dos anéis e o seu aspecto, 
interessava, em seguida, determinar a sua constituição e provável origem. A 
análise matemática aplicada a esse caso, por Laplace, mostrou que um anel 
sólido regular seria necessariamente instável, pois, sob a influência do mais 
fraco deslocamento provocado pelas causas mais ligeiras, tenderia a cair sobre 
a superfície de Saturno. 

No século XIX, o matemático francês Henri Poincaré (1854-1912) explica 
por que o anel não poderia ser nem sólido nem líquido. Suponha-se que o 
centro de Saturno não coincida com o centro do anel. É claro que a atração 
de Saturno sobre a parte mais próxima do anel, suposto sólido, seria mais 
intensa do que a atração na parte mais afastada do anel. Por conseguinte, o 
anel tenderia a se aproximar demais e a cair sobre Saturno. A hipótese de um 
anel sólido é absurda. 

Poincaré mostrou, também, que o anel não poderia ser líquido. Com efei- 
to, de um lado é necessário que a sua densidade seja suficiente para que ele 
subsista à atração mútua de suas partículas, e, de outro lado, é necessário que a 
sua densidade seja fraca, sem o que a menor flutuação de densidade provoca- 
ria sua condensação. Ora, os dois limites são incompatíveis: portanto, um anel 
de constituição líquida é impossível. 

Pelo estudo do movimento dos satélites de Saturno podem ser calculadas as 
perturbações produzidas pela presença do anel. Por esse meio, o astrônomo 
russo Hermann Struve (1854-1920) deduziu que a massa do anel é, certamen- 
te, inferior a 1/27.000 da de Satumo, ou melhor, bem inferior àquela que cor- 
responderia à densidade mínima de um anel fluido. 
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Os anéis devem ser constituídos de fragmentos de todos os tamanhos, 
desde as finas poeiras até os grandes blocos, presumindo-se hoje que também 
seja constituído de gelo. Com efeito, segundo o astrônomo norte-americano 
Gerard Peter Kuiper (1905-1973), o espectro infravermelho dos anéis é análo- 
go ao do gelo. 

A ocultação de uma estrela pelo anel A de Saturno, que observamos, em 
1960, no Observatório Nacional do Rio de Janeiro, além de permitir ao 
astrônomo soviético M. S. Bobrov determinar a espessura óptica do anel A, 
colocou pela primeira vez em evidência a sua transparência. Tal observação 
impõe a seguinte conclusão: as dimensões das partículas que compõem o anel 
A não devem ser uniformes em toda a extensão desse anel. 

Uma demonstração experimental dessa teoria meteórica dos anéis foi obti- 
da pelo astrônomo norte-americano James E. Keeler (1857-1900), por meio 
do princípio Doppler-Fizeau. Fotografando-se o espectro de Saturno com 
uma fenda espectroscópica posta ao longo do equador da imagem focal do 
planeta, e aplicando o princípio de Doppler, conclui-se que o anel de Saturno 
gira em torno do centro do planeta com uma velocidade variável. Indicando-se 
por a a distância do ponto considerado do anel ao centro de Saturno e medin- 
doa em kmev em km/s tem-se obtido: 


6.200 
va 


Assim o bordo interno, que tem um raio de 90.000 km, gira com a velocida- 
de de 21 km/s, enquanto que o bordo externo, que tem um raio de 140.000 
km, gira com a velocidade de 16 km/s. Essa observação vem demonstrar que 
o anel não gira como um corpo sólido, pois nesse caso o seu bordo externo te- 
ria uma velocidade maior do que o bordo interno. 

A velocidade linear é igual ao produto da velocidade angular pelo raio: 
v=n.a, sendo n a velocidade angular e a o raio do anel. Substituindo o » 
dessa última expressão pela obtida por Keeler, obtém-se n?a? = 6.200? = 
constante. 

Essa expressão nada mais é do que a equação fundamental das órbitas. 
Pode-se, portanto, afirmar que as partículas que constituem os anéis se mo- 
vem em volta do planeta como se fossem pequenos satélites, obedecendo às 
leis de Kepler. 

Os anéis telescópicos A, B e C, ao serem observados pela nave Voyager 1, 
revelaram ser compostos de centenas de estreitos anéis. Alguns deles possuem 
forma elíptica. O anel F, descoberto pela primeira vez pela nave Pioneer 11 
em 11 de setembro de 1979, compreende, segundo registro da sonda Voyager 
1 em novembro de 1980, três separados anelitos de 20 km que se entrelaçam. 
Os limites interno e externo do anel F parecem controlados respectivamente 
pelos satélites S 13 e S 14. O mesmo efeito ocorre com o anel A controlado 
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externamente pelo satélite S 15. Esses três satélites foram descobertos pela 
Voyager 1. Para explicar a aparência retorcida do anel F supõe-se que ela seja 
consegiiência do efeito de ressonância produzido pelos dois satélites que se 
situam de cada lado do anel F. 


Fig. 25 
Mais detalhes dos anéis de Saturno. Na região clara é dia e na escura é noite. 
(Nasa) 


A existência do anel D interior ao anel C foi confirmada pela Voyager 1 
quando da sua passagem através da sombra de Saturno. O anel E, muito 
tênue, observado anteriormente da Terra durante os desaparecimentos dos 
outros anéis de Saturno, foi detectado também na mesma ocasião. 

Inúmeras determinações mostram que os anéis D, E e F são constituídos 
por partículas de menos de 0,0025 milímetros de diâmetro. A existência de 
um anel finíssimo entre as órbitas das luas S 10e S 11 foi sugerida durante a 
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passagem da Voyager pela sombra de uma das luas. Mais tarde, tais registros 
foram associados ao anel E. 

Os “raios” observados no anel B, que parecem escuros nas fotos panorâmi- 
cas, surgiram brilhantes nas fotografias obtidas com as objetivas de aproxi- 
mação. Parecem ser produzidas pela forças eletrostáticas geradas pelo desloca- 
mento das partículas mais finas que existem na face do anel B. Constatou-se 
também que esses “raios” parecem possuir a mesma rotação do campo magné- 
tico de Saturno. 


Os Satélites de Saturno 


Até o início do século XX, o planeta Saturno possuía nove satélites, que 
são, por ordem de distância, os seguintes: Mimas descoberto pelo astrônomo 
inglês William Herschel (1738-1822), em setembro de 1789; Encélado, pelo 
mesmo astrônomo, em agosto de 1789; Tétis, pelo astrônomo francês de 
origem italiana Giovanni Domenico Cassini (1625-1712), em março de 1684; 
Dione, pelo mesmo astrônomo, em março de 1684; Réia, pelo mesíno, em 
dezembro de 1672; Titã, pelo astrônomo holandês Christian Huygens 
(1629-1695), em março de 1655; Hipérion, pelo astrônomo norte-americano 
William Cranch Bond (1789-1859), em 16 de setembro de 1848 nos E.U.A. e 
por William Lassell (1799-1880) dois dias depois, na Inglaterra; Jápeto, por Cas- 
sini, em outubro de 1671; Febe, pelo astrônomo norte-americano William 
Henry Pickering (1858-1938), em 16 de agosto de 1898. A existência desses 
satélites não apresenta nenhuma dúvida, suas órbitas são bem conhecidas. 
Aliás, a sua observação é fácil, principalmente nos períodos no plano equato- 
rial de Saturno passando pela Terra faz com que os anéis sejam vistos de 
perfil. Na realidade, de 14 em 14 anos ocorrem momentos em que o desapa- 
recimento dos anéis facilita enormemente a observação dos satélites de Satur- 
no. Nessas ocasiões, os astrônomos amadores que possuírem um instrumento 
de potência média poderão facilmente observar Titã. No entanto, Tétis, Dio- 
ne, Réia e Jápeto (no máximo brilho) serão, também, observáveis com um 
pouco mais de dificuldade. 

Dois outros satélites foram observados no passado. Sua existência, todavia, 
é atualmente colocada em dúvida. O primeiro foi descoberto em 1904, pelo 
astrônomo norte-americano Pickering, que, após examinar algumas chapas de 
1900, que confirmavam a sua descoberta, resolveu, em 1905, anunciar o 
encontro do décimo satélite. Tal satélite foi batizado com o nome Têmis em 
homenagem à filha do Céu e da Terra deusa da Justiça. Como ocorre na vida 
real, talvez em virtude do nome, não foi possível reobservá-lo. Atualmente 
não se acredita em sua existência: talvez, envergonhada com a homenagem, 
Têmis resolvesse desaparecer em virtude da falta de justiça no mundo. O 
outro satélite de existência duvidosa foi descoberto em dezembro de 1966, 
durante o período de desaparecimento dos anéis, pelo astrônomo francês A. 
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Dollfus, no Observatório do Pic-du-Midi. Parece ter sido também observado, 
em outubro do mesmo ano, ou seja, dois meses antes de sua descoberta, pelo 
ótico francês Jean Texereau no Observatório de McDonald, nos EUA. Conhe- 
cido inicialmente com a denominação provisória 1966 S 1, a sua descoberta 
foi oficializada pela União Astronômica Internacional, que lhe deu o número 
S X e aceitou o nome de Janus, proposto por Dollfus. Tal designação é uma 
homenagem à divindade romana representada com dois rostos. Tentativas 
posteriores de observação não foram conclusivas. A sonda Pioneer 2, que 
passou nas vizinhanças de Saturno, não pôde observá-lo. Sua órbita, assim 
como a sua própria existência, parecem bastante duvidosas. 

Em outubro de 1978, os astrônomos norte-americanos Fountain e Larson, 
da Universidade do Arizona, estudando as placas obtidas por Kuiper em 1966 
no Observatório Catalina da NASA, descobriram um novo satélite de Saturno, 
diferente de Janus, que foi batizado de 1966 S 2, de acordo com a convenção 
adotada pela União Astronômica Internacional depois do fracasso com o 
satélite de Dollfus. Pela norma atual, a nomenclatura definitiva dos satélites é 
a seguinte: alguns satélites receberam um nome, embora todos possuam uma 
identificação que compreende a inicial do nome latino do planeta ao redor do 
qual eles orbitam, seguido de um algarismo romano. Assim, por exemplo, 
Marte = M, Júpiter = J, Saturno = S, Netuno = N, etc., faz com que Titã seja 
identificado como S IV e Febe por S IX. No entanto, decidiu-se, após o 
fracasso de Janus, que só se atribuiria tal denominação quando um satélite 
tivesse sua existência estabelecida com toda a segurança. À espera dessa con- 
firmação um nome provisório seria atribuído a todo satélite recentemente 
descoberto. Essa denominação provisória seria composta do ano de sua desco- 
berta, a inicial do nome em latim do planeta ao redor do qual gira e um 
número em algarismo arábico indicando a ordem de sua descoberta no ano 
considerado. Desse modo, Janus deve ser designado por 1966 S 1 e não como 
SX. 

Durante a passagem, em setembro de 1979, da sonda Pionner 2 na proxi- 
midade de Saturno, uma série de 6 satélites foram descobertos. Tais descober- 
tas, assim como o desaparecimento dos anéis de Saturno em 1980, fizeram 
com que inúmeros astrônomos norte-americanos e franceses concentrassem 
seus estudos sobre os satélites do planeta Saturno, antes da chegada da nave 
Voyager 1 que, em 12 de novembro de 1980, sobrevoou o planeta. 

Desde 1977 que a existência do satélite 1966 S 1 tem sido colocada em 
dúvida, sendo que alguns autores recusavam aceitar sua existência. No entan- 
to, depois da descoberta do décimo primeiro satélite, 1979 S 5, pela nave 
Pioneer, em 1979, a uma distância de 149.400 km de Saturno, existe a 
tendência em aceitar a hipótese de que a descoberta de Dollfus é na realidade 
uma das duas luas que partilham de uma mesma órbita, situadas ambas a uma 
distância de 149.000 km do planeta, ou seja, 2,49 raios de Saturno. Ambas 
estas luas que o Voyager acompanhou nos últimos dois meses possuem quase 
as mesmas dimensões, ou, mais precisamente, cerca de 350 km de raio. Seus 
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períodos de revolução ao redor do planeta são de 16,65 e 16,672 horas 
respectivamente. 

Mais recentemente um outro satélite, 1980 S 6, foi descoberto no Obser- 
vatório do Pic-du-Midi pelo astrônomo Laques, durante a última passagem da 
Terra pelo plano dos anéis, no início do ano de 1980. Esse satélite situado a 
uma distância de 377.000 km de Saturno, participa da mesma órbita do 
satélite Dione. Em virtude desse fato esse novo satélite tem sido designado 
nos meios científicos como Dione B. 

Os três novos satélites, descobertos pela nave Voyager 1, são os mais 
próximos do planeta, e se encontram nas vizinhanças do anel F. Assim o 
décimo-terceiro satélite, o 1980 S 26, que possui um diâmetro de 300 km, está 
a 1000 km ao exterior do anel F enquanto o décimo-quarto, o 1980 S 27, se 
encontra a 200 km no interior do anel F. O diâmetro desse satélite é de cerca 
de 250 km. O último satélite descoberto pela nave Voyager, em 9 de novem- 
bro, o 1980 S 28, é o mais próximo do planeta e está situado nos limites 
externos do anel A, com um diâmetro da ordem de 100 km. Todos esses 
pequenos satélites recentemente descobertos puderam ser observados de per- 
to, o que permitiu caracterizar suas formas irregulares semelhantes aos aspec- 
tos de uma pera. 

Os doze primeiros satélites, em ordem de distância de Saturno, estão situa- 
dos entre 137.000 a 530.000 km do centro do planeta. Eles se deslocam em 
órbitas quase circulares e vizinhas do plano de anéis. 

Mais afastado está Titã (1.200.000 km), com um período de 
15d22h41m24,03s. Encontram-se, em seguida, os pequenos Hipérion, Jápeto 
e, depois, Febe, o décimo-sétimo, a uma distância média de 13.000.000 km e 
com período de 550d11,4h. Este satélite foi o primeiro exemplo de movimen- 
to retrógrado descoberto no sistema solar. 

Dos satélites, o mais conhecido dos astrônomos é Titã. É visível nos gran- 
des telescópios, apresentando um disco de cor alaranjada, com um diâmetro 
de 4.000 km e um albedo de 4/5 do de Saturno. Sua massa é 1/4.700 da de 
Saturno, ou seja, duas vezes a da Lua; sua densidade é 3,7 em relação à água. 

Em 1914, G. P. Kuiper, no Observatório de McDonald, com um espectró- 
grafo montado no telescópio de 2m de abertura, obteve um espectro de Titã que 
mostrava raias de absorção do metano. Na realidade, Titã, com uma tempera- 
tura de -150ºC, tem massa suficiente para reter uma atmosfera. Sua veloci- 
dade de escape é de 3 km/s e a velocidade média das moléculas de metano 
na superfície de Titã é de 0,45 km/s. Não há dúvida de que Titã, no curso 
de sua evolução, não possui uma temperatura superior a 09C; caso contrário, 
todo o metano teria escapado. 
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Anéis, Divisões e Satélites de Saturno 
Descobridor/Data 


Anel D (1. interior) — P. Guérin, 1969 

(1. exterior) 68.600 P. Guérin, 1969 
*Divisão Guerin P. Guérin, 1969 
Anel C (interior) 72.600 W.C. Bond, 1850 

(1. exterior) 91.800 W.C. Bond, 1850 
*Divisão de Lyot B. Lyot, 1943 
Anel B (1. interior) 91.800 Huygens, 1656 

(1. exterior) 118.200 Huygens, 1656 
*Divisão de Cassini G. D. Cassini, 1675 
Anel A (1. interior) 118.200 Huygens, 1656 
*Divisão de Encke J. F. Encke, 1837 
Anel A (1. exterior) 135.600 Huygens, 1656 
*Divisão Pioneer Pioneer 11, 1979 
19815 28 137.670 Voyager 1, 1980 
(Satélite 17) 
1981S 27 139.350 Voyager 1, 1980 
(Satélite 16) 
Anel F (meio) 2,32 139.200 Pioneer 11, 1979 
198158 26 2,355 141.700 Voyager 1, 1980 
(Satélite 15) 
198058 3 2,51 149.975 Cruikshank, 1980 
(Satélite 11) 
198081 2,51 150.025 Fountain, 1978 
(Satélite 10) 
Anel G (meio) 2,80 (2,49/2,55)| 168.000 Van Allen, 1979 
Mimas (Satélite 1) 3,09 185.400 Herschel, 1789 
Anel E (1. interior) 3,50/ ou 4,00 210.000 Feibelman, 1966 
Encélado 3,97 238.000 Herschel, 1789 
(Satélite 2) 
19805S 13 (Satélite 13) 4,91 284.600 
Tétis 4,91 294.600 Cassini, 1684 
(Satélite 3) 
198058 25 (Satélite 14)| 4,91 294.600 Reitsema, 1980 
Anel E (1. exterior) 5,00/6,00 300.000 Larson 
Dionéia (Satélite 4) 6,30 378.000 Cassini, 1684 
Dionéia B 6,30 378.000 Laques, 1980 
1980 S 6 (Satélite 12) 
Réia (Satélite 5) 8,78 527.000 Cassini, 1672 
Titã (Satélite 6) 20,37 1.222.000 Huygens, 1655 
Hipérion (Satélite 7) 24,68 1.481.000 Bond, 1848 
Jápeto (Satélite 8) 59,33 .560. Cassini, 1671 
Febe (Satélite 9) 215,50 930. Pickering, 1898 


Nota: Durante a revisão, a Nasa anunciou que Stephen Synott e Richard Terrile haviam 
descoberto de 4 a 6 novos satélites ao reexaminarem as fotografias enviadas pela nave 
Voyager 2. Se for confirmado, o total de satélites de Saturno será de 21 a 23. 
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A constatação mais curiosa sobre os satélites efetuada pela nave Voyager 1 
foi o registro de crateras produzidas por impactos em quase todos os satélites. 
Em Mimas descobriu-se uma enorme cratera com um diâmetro de cerca de 90 
quilômetros, ou seja, quase um quarto do diâmetro do satélite (350 km). Uma 
tal cratera que apresenta um pico central, produzido pela reflexão das ondas 
de choque sobre os seus bordos, é uma prova incontestável de uma notável 
colisão. Aliás, um dos satélites que mais se assemelham à nossa Lua é Dione 
que além das inúmeras crateras de impacto apresenta raias provenientes talvez 
de fraturas em sua crosta. 

No satélite Tétis, que possui um diâmetro de 1000 km, foi registrada uma 
cratera de 180 km de diâmetro. Outras crateras foram observadas nos satélites 
Dione e Mimas. 

Além desses objetos, a nave Voyager, ao passar próximo aos anéis, desco- 
briu anéis fora do limite de Roche, barreira situada à distância de 2,44 vezes o 
raio de Saturno, além do qual os satélites se romperiam dando origem aos 
anéis, o que faz supor que as atuais hipóteses sobre a origem dos anéis devam 
ser revistas. 

Essa atraente hipótese para a origem dos anéis foi exposta pela primeira 
vez pelo astrônomo francês Edouard Roche (1820-1883), em 1850. Segundo 
a teoria, um satélite, situado a uma, distância do planeta superior a um certo 
limite, é simplesmente deformado pelas forças de maré resultantes da atração 
do planeta. Entretanto, se o satélite se aproxima muito desse limite, as forças 
de maré se opõem à atração mútua das diferentes partes do satélite e provo- 
cam sua ruptura. Esse cálculo, aplicado a Saturno, indica que a distância a que 
um satélite se devia encontrar para se verificar tal fato é igual a 2,44 vezes o 
seu raio. Ora, como até antes da passagem do Voyager 1 pelo anel de Saturno 
a distância dos anéis era inferior a tal valor, concluía-se que os anéis deviam 
resultar da fragmentação de um satélite que se aproximou do limite determi- 
nado por Roche. Agora, com as recentes descobertas da nave Voyager, volta- 
mos à hipótese de que os anéis talvez sejam os restos ou fragmentos prove- 
nientes do tempo de origem do sistema solar, que não conseguiram conden- 
sar-se para formar Os satélites. 

Vida em Titã? Um dos objetivos principais da missão Voyager 1 era a 
observação muito próxima (cerca de 4.000 km) de Titã — o maior satélite do 
sistema solar — em virtude da enorme curiosidade que envolve a sua atmosfe- 
ra. A história da provável existência de vida em Titã começou em 1944, 
quando o astrônomo norte-americano de origem holandesa Gerard Kuiper 
detectou a presença neste satélite de uma atmosfera constituída de metano. 
Foi então que começaram as primeiras especulações sobre a possibilidade de 
nele existir alguma forma de vida. As indicações na época permitiram afirmar 
que a atmosfera de Titã era bem mais densa que a de Marte. 

A curiosidade de saber se existia vida em Titã estava ligada ao fato de ser 
este o único satélite a possuir uma autêntica atmosfera. Tendo em vista que o 
principal componente desta, o metano, constituído de um átomo de carbono 
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combinado com quatro de hidrogênio, é o mais simples de todos os compo- 
nentes orgânicos, torna-se fácil compreender a razão de tais especulações. 

Graças às propriedades particulares do átomo de carbono — que possui 
capacidade de se associar facilmente a outros átomos de carbono —, imagi- 
na-se que as moléculas de metano têm a faculdade de se associar entre si para 
dar origem a maiores moléculas com dois ou mais átomos de carbono. Por 
outro lado, apesar de muito afastado de Titã, o Sol poderia fornecer energia 
suficiente para O início de tal reação. Aliás, a própria coloração nitidamente 
alaranjada do satélite, visível ao telescópio, sugere que a atmosfera de Titã 
seja constituída de uma mistura de pequenas quantidades de vapor associadas 
a hidrocarbonetos, mais complexos. Quanto mais complexa uma molécula de 
hidrocarboneto maior será a temperatura necessária para vaporizá-la. Assim, 
se certos hidrocarbonetos se apresentam sob forma de vapor na atmosfera, a 
maioria deles deve encontrar-se na superfície em estado líquido. Tais conclu- 
sões permitem supor que a superfície de Titã seja constituída de enormes 
lagos de hidrocarbonetos. 

Para que qualquer forma de vida venha a surgir em um planeta são neces- 
sárias duas condições: a existência de um elemento líquido e uma quantidade 
suficiente de compostos orgânicos. A água é o elemento mais favorável a esta 
situação, pois ela constitui um líquido polar, ou seja, as suas moléculas são 
assimétricas e em cada extremidade possuem pequenas cargas elétricas que 
provocam as atrações e repulsões fundamentais para as transformações associ- 
adas à vida. Por outro lado, as moléculas de hidrocarboneto têm propriedades 
não-polares, ou seja, simétricas e descarregadas de eletricidade. Os únicos 
líquidos que têm possibilidade de substituir a água, neste processo, e que se 
liquefazem nas condições de temperatura ambiente reinante nos planetas, são 
o amoníaco e o hidrogênio sulfúrico. Este último é um líquido polar, embora 
menos que o amoníaco e muito menos que a água. 

Com muito boa vontade, poder-se-iam imaginar estes dois líquidos produ- 
zindo e desenvolvendo outras formas de vida. Mas tudo isso é uma especula- 
ção muito ousada, até certo ponto válida para aqueles que não adotem uma 
posição conservadora. 

Com efeito, o que deve existir realmente em Titã é um novo mundo com 
possibilidades muito atraentes no plano químico, se bem que seja pratica- 
mente pouco provável a existência de vida. 

Infelizmente a nave Voyager 1 não foi elaborada para permitir responder à 
questão sobre a provável existência de vida em Titã. O que ela vem fazendo, 
com sucesso, é a coleta de dados em ultravioleta e infravermelho, num notável 
esforço científico para que melhor 'se conheçam a atmosfera e a temperatura 
do satélite. Assim, ficou confirmado, pelas imagens já processadas, que Titã é 
uma bola difusa alaranjada com maior variação em coloração do que era 
possível esperar. Uma auréola azulada ao redor do satélite sugere que a sua 
atmosfera é a mistura mais heterogênea de gases e moléculas. As esperadas 
imagens do solo de Titã foram, entretanto, decepcionantes, pois as nuvens 
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impediram a sua observação. Como a sonda possuía outros meios de detecção 
conseguiu-se uma imagem inesperada e misteriosa, por meio de observações 
efetuadas em luz infravermelha e ultravioleta. Por outro lado, quando a Vo- 
yager 1 passou por detrás do satélite Titã, as ondas de rádio enviadas pela 
sonda tiveram que atravessar a sua atmosfera, sendo atenuadas e desviadas por 
ela, o que permitiu o envio de informações complementares sobre esse envol- 
tório gasoso. Assim, a composição química da atmosfera é atualmente melhor 
conhecida. Existe nitrogênio, argônio, metano, etano, acetileno, ácido cian í- 
drico e, sem dúvida, propano e benzeno. Todos os componentes básicos da 
química orgânica lá estão representados. Reunindo as diversas informações, é 
possível estabelecer um primeiro modelo da atmosfera de Titã. Parece que ela 
seria sobretudo composta de nitrogênio, com um pouco de argônio e menos 
de um por cento de metano. A idéia inicial de que houvesse uma maior 
quantidade de metano se explica se considerarmos que esse gás é muito mais 
fácil de ser detectado nas observações infravermelhas do que os outros. Por 
outro lado, parece que a temperatura dessa atmosfera decresce de -100ºC no 
topo a -180ºC ou mesmo -200ºC próximo da superfície, onde a temperatura 
deve permanecer constante. Supõe-se que na superfície de Titã deve existir 
um imenso oceano de nitrogênio líquido, onde à pressão atmosférica deverá 
ser quase três vezes maior do que a terrestre. Embora nem todas as quarenta 
mil fotografias enviadas pela Voyager 1 tenham ainda sido completamente ana- 
lisadas, é pouco provável que a nave forneça uma resposta definitiva sobre 
este fato que aflige a nossa civilização. Após qualquer avanço nas fronteiras 
das explorações planetárias, procura-se, imediatamente, questionar se existirá 
vida lá. Na realidade, isto caracteriza a angústia de isolacionismo em que vive 
a nossa avançada civilização tecnológica. Se bem que a descoberta de uma 
vida inteligente seja impossível em outros corpos do sistema solar, o registro 
de um caldo orgânico favorável à existência de vida ou mesmo de um estado 
pré-biológico como foi detectado constitui para a humanidade uma notável 
contribuição para a solução da origem da vida — uma das maiores interroga- 
ções de grande importância, quer em termos biológicos quer filosóficos, para 
a nossa iniciante civilização técnico-científica. 
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URANO 


Histórico. Na noite de 13 de março de 1781, William Herschel 
(1738-1822), perscrutando o céu com o seu telescópio de 17,5 cm de abertu- 
ra, construído por ele mesmo, notou uma estrela que lhe pareceu visivelmente 
maior que as restantes, próxima à estrela h Geminorum,, atualmente conheci- 
da por 1 Geminorum (leia-se um). Pelo seu deslocamento em relação às outras 
estrelas, Herschel supôs que se tratasse de um cometa. 

Cinco meses depois, Laplace, pelo cálculo da órbita desse novo corpo 
celeste, demonstrou que não se tratava de um cometa, mas de um novo 
planeta, de distância superior à de Saturno. Herschel não tomara parte nos de- 
bates, mas reclamou o direito de dar nome ao novo astro; denominou-o Geor- 
gium Sidus, em homenagem ao rei Jorge III (r. 1760-1820), a quem devia a 
pensão e os fundos para a construção do seu telescópio. Lexell (1740-1784) 
propôs o nome de Netuno de Jorge III, Lalande (1732-1807), o de planeta 
Herschel, e Bode (1747-1826), o de Urano, que prevaleceu. Resolveu-se, en- 
tão, representar o planeta pelo sinal If que simboliza um globo dominado 
pela primeira letra do astrônomo descobridor. 

Estudos posteriores demonstraram que desde 1680 esse astro fora suces- 
sivamente observado por Flamsteed (1646-1719), Bradley (1693-1762), 
Mayer (1723-1762) e Lemonnier (1715-1799), e inscrito nos catálogos como 
uma estrela de sexta magnitude. 


Características. O albedo de Urano é muito semelhante aos de Júpiter e de 
Saturno. Tal analogia sugere que a superfície visível do planeta deve ser 
coberta por nuvens. Tendo em vista o grande afastamento do Sol, é provável 
que a temperatura de Urano seja muito baixa. Cálculos baseados na lei de 
Stefan (1835-1893) têm fornecido uma temperatura máxima de -1969C. 

Em 1912, os astrônomos norte-americanos P. Lowell (1855-1916) e V. 
Slipher (1875-1969) determinaram, por métodos espectroscópicos, o período 
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Fig. 26 
Urano com seus satélites (NASA photo by the Lunar and Planetary Laboratory, 
Universidade de Arizona). 
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de rotação de Urano em 10 horas e 45 minutos; por meio de observações 
fotométricas, Campbell (1862-1938) confirmou esse valor. Essa rotação se faz 
num eixo inclinado de 98º em relação ao plano da órbita de Urano. Deve-se 
notar ainda que esse movimento de rotação é retrógrado, isto é, de sentido 
contrário ao da rotação terrestre. Tal fenômeno, único no sistema solar, é de 
grande importância nos estudos cosmogônicos. 

Observando Urano ao telescópio, nota-se um disco esverdeado, com um 
notável achatamento nos pólos. Em junho de 1959, determinamos o achata- 
mento em 0,06,após 600 medidas micrométricas com auxílio da grande 
luneta de 46 cm do Observatório Nacional. O disco do planeta apresenta 
faixas e zonas paralelas ao equador à semelhança das observadas em Júpiter e 
Saturno. 

Apesar da dificuldade em observar pequenos detalhes na superfície de 
Urano, alguns astrônomos têm registrado aspectos interessantes. O astrônomo 
italiano Giuseppe Armellini (1887-1958), em Roma, em 1949, registrou duas 
pequenas manchas brancas no equador com uma luneta de 38 cm. Analo- 
gamente, em 1952, Walter Haas e O.C. Rank observaram uma mancha clara 
próximo ao equador do planeta. W. Haas, da American Lunar and Planetary 
Observers, deduziu dessas duas observações que a rotação do planeta deveria 
ser de 10 horas e 46 minutos. Outras manchas brancas foram vistas, em 1952, 
por A. Smith, da Universidade da Flórida. Segundo esses autores, Urano deve 
apresentar uma grande atividade atmosférica, que permite a observação de tais 
detalhes, periodicamente. 

A massa de Urano é mais do que suficiente para reter uma atmosfera. O 
hidrogênio, o hélio, os gases raros (tais como o argônio e o criptônio) e, com 
certeza, o metano, devem existir na atmosfera em estado gasoso, em virtude 
da baixa temperatura reinante no planeta. Outros gases, entre eles o oxigênio, 
o dióxido de carbono, o vapor d'água e, talvez, a amônia, apresentam-se em 
estado sólido. O espectro de Urano é geralmente análogo ao de Júpiter e 
Saturno, ainda que as raias de absorção no verde, amarelo e vermelho sejam 
mais intensas. 

O decréscimo de intensidade das bandas de metano e o enfraquecimento 
das de amônia, em relação aos espectros de Júpiter e Saturno, é proveniente 
do decréscimo da temperatura. É também possível que a atmosfera seja pouco 
rica em nuvens, permitindo a ausência de nuvens que as radiações solares 
penetrem mais profundamente nas camadas de metano, aumentando assim a 
intensidade das bandas de metano no espectro do planeta. 

Satélites. Urano possui cinco satélites, que são, por ordem de distância ao 
planeta: Miranda, descoberto por G. P. Kuiper (1905-1973), em 16 de feverei- 
ro de 1948; Ariele Umbriel, descobertos pelo astrônomo inglês William Lassell 
(1799-1880), em 24 de outubro de 1851; e Titânia e Oberon, descobertos por 
W. Herschel, em 11 de janeiro de 1787. Todos esses satélites são muito peque- 
nos, sendo que Titânia, o mais importante, tem, aproximadamente, 1.000 km 
de diâmetro. O movimento desses satélites é retrógrado. As órbitas descritas por 


169 


eles são sensivelmente circulares, podendo-se considerar como situadas num 


mesmo plano, cuja inclinação é de 97051º. 
Os anéis. Em 10 de março de 1977, os astrônomos da equipe liderada por 


a (e e e a a 


Plano da órbita de Urano 


James L. Elliot descobriram a existência de um sistema de 5 anéis ao redor 
do planeta, quando sobrevoavam o Oceâno Indico, no Observatório Aero- 
transportado Kuiper, cuja missão era observar a ocultação da estrela SAO 
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158687 pelo disco aparente de Urano. Antes da observação observaram uma 
segiiência de ocultações que só poderiam ser produzidas por um sistema de 
nove anéis. Convém lembrar que o astrônomo inglês William Herschel, em 
1789, observou um anel em redor de Urano, posteriormente considerado 


como anel ilusório de Herschel. 


171 


NETUNO 


Histórico. A descoberta de Netuno constitui um dos maiores triunfos da 
astronomia matemática. O astrônomo francês Alexis Bouvard (1767-1843), 
do Observatório de Paris, após calcular, baseado em observações efetuadas 
entre 1781 e 1820, a órbita de Urano, notou que as velhas observações, 
anteriores à descoberta de Urano, por Herschel (1738-1822), não concor- 
davam com as novas. 

Mais tarde, concluiu-se que as posições fornecidas pelas tábuas de Bou- 
vard não eram as que foram observadas para Urano. Vários astrônomos já 
haviam tentado, em vão, computar uma órbita para Urano, levando em conta 
as perturbações causadas por Júpiter e Saturno. Em virtude desse desacordo 
entre o cálculo e a observação, formou-se pouco a pouco a opinião de que as 
perturbações no movimento de Urano podia ser devido à atração de um novo 
planeta. Assim escrevia o astrônomo alemão Friedrich Wilhelm Bessel 
(1784-1846) ao filósofo Alexandre von Humboldt (1769-1859): . 


“Eu penso que um momento virá em que a solução do mistério de Urano será 
resolvido por um novo planeta, cujos elementos serão reconhecidos por sua ação 
sobre Urano e verificados por aquela que ele exerce sobre Saturno”. 


O astrônomo e físico francês François Arago (1786-1853), que participava 
da mesma opinião, chamou para a questão a atenção do astrônomo francês 
Urbain Jean Joseph Le Verrier (1811-1877). Esse difícil problema consistia 
em computar a órbita e, a seguir, determinar a posição de um planeta de 
massa desconhecida num dado momento nessa órbita, a partir das perturba- 
ções observadas na posição de Urano. 

Após um árduo e intenso trabalho, Le Verrier anuncia à Académie des 
Sciences, em 31 de agosto de 1846, que o planeta procurado se encontraria a 
1º, de janeiro de 1847, a 326º32º de longitude verdadeira. Nesse mesmo ano, 
Le Verrier dirigiu-se ao astrônomo alemão Johan Gottfried Galle 
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(1812-1910), do Observatório de Berlim, pedindo-lhe que explorasse determi- 
nada área do céu. 

Galle recebeu a carta em 23 de setembro e, à noite, verificou, na região 
indicada, uma estrela de nona magnitude, que não se encontrava nas cartas 
celestes. No dia seguinte, essa estrela já se tinha deslocado em relação às 
estrelas vizinhas; estava demonstrado que era o planeta anunciado por Le 
Verrier. Netuno foi encontrado a 52 minutos somente da posição indicada 
por Le Verrier! Cumpre ressaltar que um jovem astrônomo inglês, John 
Couch Adams (1819-1892), resolveu também o problema, determinando a 
posição do planeta com uma diferença de 2º30” da posição observada. 

O planeta Netuno é representado por um tridente Y que simboliza o deus 
dos mares. 


Características. Netuno é invisível à vista desarmada; com uma boa luneta 
aparece como uma estrela de oitava magnitude. Seu disco, só visível com 
grandes instrumentos, tem aproximadamente 2,6 segundos de diâmetro. Seu 
diâmetro real é quatro vezes o da Terra. O albedo de Netuno é incerto, talvez 
próximo de 0,53, de onde se conclui que só se percebe uma espessa camada 
de nuvens. 

A temperatura do planeta, computada segundo a lei de Stefan, que indica 
que o planeta deve receber 900 vezes menos luz e calor do Sol do que a Terra, 
é aproximadamente -2109C, supondo-se que a superfície do planeta irradie e 
absorva normalmente. 

O espectro de Netuno mostra intensas bandas oriundas do metano, de 
acordo com o astrônomo norte-americano Vesto Melvin Slipher (1875-1969). 
Para produzir tais bandas é necessária uma espessura de 40 km, à pressão 
atmosférica normal. Todavia, naquela temperatura, o oxigênio e o nitrogênio 
estariam líquidos e o metano sólido; o planeta não apresentaria, portanto, 
aquelas bandas no seu espectro. Para se obter o espectro observado a tempera- 
tura deveria ser mais elevada, cerca de 160ºC, aproximadamente. 

Por meio de espectrogramas obtidos em 1928, pelos astrônomos norte-a- 
mericanos Joseph Haines Moore (1878-1949) e Donald H. Menzel 
(1901-1977) no Observatório Lick, foi deduzido o valor do período de rota- 
ção em 15 horas e 48 minutos. 


Satélites. Netuno tem dois satélites: Tritão, descoberto por W. Lassell, em 
10 de outubro de 1846, e Nereida, descoberto por G. P. Kuiper, em 19 de 
maio de 1949. 

Tritão gira a uma distância de 354.000 km do centro do planeta, com um 
período de revolução de 5 dias e 21 horas. Seu movimento é retrógrado numa 
órbita sensivelmente circular. A massa de Tritão é da ordem de 1/1.000 da de 
Netuno, ou duas vezes, aproximadamente, a da Lua. Esse valor para a massa 
de Tritão é suficiente para perturbar o movimento do seu planeta primário. G. 
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P. Kuiper obteve, em 1944, no Observatório de McDonald, um espectro de 
Tritão, onde aparecem traços da banda 6.190 do metano. 

Nereida circula a uma distância do planeta 20 vezes superior à de Tritão. 
Seu movimento se realiza no sentido direto, descrevendo uma órbita muito 
excêntrica. 

A descoberta do segundo satélite foi prevista pelo escritor norte-americano 
Edgar Allan Poe, em sua obra Eureka (1848), onde também descreve a exis- 
tência de anéis ao redor de Netuno. 

Em 24 de maio de 1981, os astrônomos da Universidade do Arizona, Ha- 
rold Reitsema, W. Hubbard, L. Lebofsky, com o telescópio de 1,5 metros, de 
Catalina, e D. Tholen, com o telescópio de 1 metro de monte Lemon, quan- 
do tentavam observar a ocultação da estrela 52 Ophiuchi por Netuno, regis- 
traram uma ocultação da estrela de 8,2 segundos que acreditam teria sido pro- 
vocado por um terceiro satélite desse planeta. De acordo com o registro esti- 
mam que a ocultação poderia ter sido provocada por um satélite de.150 km 
de diâmetro que orbitaria a 50 mil quilômetros de Netuno. Supondo que o 
seu albedo fosse de 0,6, o novo objeto teria a magnitude visual de cerca de 20. 

Além de estar muito próximo, o novo satélite é pouco luminoso para que 
seja possível registrá-lo durante uma observação fotográfica direta. 

Por outro lado, convém lembrar que um outro, satélite, induzido por ocul- 
tações, parece ter sido também registrado, em 21 de agosto de 1980, pelos 
astrônomos T. Jones e P. Nicholson, no Observatório de Mount Stromlo, na 
Austrália. Esse último objeto deve estar situado numa órbita de 37 mil qui- 
lômetros de Netuno. 

Apesar do astrônomo William Lassell, no século passado, ter em suas obser- 
vações registrado a existência de anéis ao redor de Netuno, só recentemente, 
depois da descoberta dos anéis de Urano e de Júpiter, foi que os astrônomos 
começaram a procurar um sistema anelar neturiano, o que motivou a desco- 
berta de dois possíveis satélites. 
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PLUTÃO 


Histórico. A descoberta de Plutão, muito semelhante à de Netuno, foi feita 
também por meio de cálculos matemáticos baseados no desacordo entre as 
posições observadas e as computadas para Urano e Netuno. Para explicar tais 
perturbações no movimento de Urano era necessário aceitar-se a existência de 
planeta transnetuniano, pois as perturbações causadas por Júpiter, Saturno e 
Netuno não eram suficientes para elucidar certas irregularidades no movi- 
mento de Urano. Os cálculos realizados por Percival Lowell (1855-1916) 
indicaram a localização do planeta na constelação dos Gêmeos. Esses resulta- 
dos só foram publicados dois anos após a sua morte. 

Lowell iniciou seu programa de pesquisa em 1906, em Flagstaff, usando 
uma câmara astrográfica de 12,5 cm de abertura. Um total de 200 placas 
fotográficas foram obtidas pelo astrônomo norte-americano E. C. Slipher e 
50, pelo seu colega K. P. Williams. Essa série de fotografias de 3 horas de 
exposição foram concentradas ao longo de um plano que contém o sistema 
solar. O exame cuidadoso dessas fotografias não permitiu, entretanto, a Lo- 
well encontrar o planeta, pois a inclinação da órbita da Terra o colocava fora 
do campo das fotografias. Uma nova série foi efetuada com um telescópio 
refletor de 1 metro de abertura. Seu pequeno campo tornou ineficaz esse 
instrumento de 23 cm do Observatório de Sproul (Filadélfia), se bem que o 
mesmo tenha sido usado durante dois anos. As fotografias assim obtidas foram 
pesquisadas sem sucesso por Lowell e o seu colega C. O. Lampland. 

Apesar de todo o trabalho de pesquisa no período de 1906 a 1916 ter sido 
um fracasso, em 1915 Lowell publicou uma monografia de 125 páginas 
intitulada Memoir on a Trans-Neptunian Planet (Memória sobre um planeta 
transnetuniano), onde supõe que o planeta responsável pelas perturbações nas 
órbitas de Urano e Netuno deveria possuir uma massa 1/50 mil vezes a do Sol, 
ou seja, sete vezes a da Terra e estar situado a distância de 43 vezes a distância 
da Terra ao Sol. Lowell supunha que o planeta invisível deveria ter uma baixa 
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Fig. 28 
O maior telescópio astrométrico que tornou possível a descoberta de um satélite ao 
redor de Plutão (É o telescópio do Observatório Naval dos EUA, fotografia 
oficial da Marinha Norte-Americana). 


densidade e um elevado poder refletor, semelhante ao dos quatro planetas 
gigantes: Júpiter, Saturno, Urano e Netuno. Seu diâmetro seria de um segun- 
do de arco e sua magnitude entre 12 e 13. 


Depois do súbito falecimento de Lowell em 16 de novembro de 1916, as 
pesquisas sobre o novo planeta permaneceram interrompidas, durante 13 
anos, no Observatório de Lowell. Apesar disso, em 1919, o astrônomo nor- 
te-americano William H. Pickering (1858-1938) obteve resultados análogos 
baseados no movimento de Netuno. Nesse mesmo ano, Milton Humanson 
(1891-1957), no Observatório de Monte Wilson, iniciou uma série de sistemá- 
ticas observações fotográficas da região celeste indicada por Pickering. Plutão 
deve ter sido fotografado por Humanson mais de uma vez, em 1919. No 
entanto, ele não teve a sorte de identificá-lo, em virtude de ter sido camuflado 
por uma estrela coincidente numa das placas e de ter, na outra, caído numa 
falha de placa. Nessa época, a comunidade astronômica duvidou da existência 
de um planeta transnetuniano. O Observatório de Lowell, entretanto, não 
cedeu em face aos insucessos. Em 1925, o Dr. Lawrence Lowell, irmão de 
Percival Lowell, doou fundos para aquisição de um telescópio de grande 
campo de 32,5 cm. Em 1929, o astrônomo norte-americano V. M. Slipher, 
diretor do Observatório de Lowell, convidou o jovem astrônomo amador 
norte-americano Clyde William Tombaugh (1906- ) para iniciar, em fins 
de março, com o novo telescópio refrator de 13 polegadas (32,5 cm) uma 
série de fotografias de longa exposição cobrindo a zona das constelações de 
Aquarius, Pisces, Aries. Cada região era fotografada duas vezes num intervalo 
de dois ou três dias. Tendo em vista a distância focal do instrumento, cada 30 
centímetros correspondiam a um grau da esfera celeste. Por outro lado, o uso 
de placas de grandes dimensões (de 12 x 14 graus) contribuiu para o sucesso da 
missão confiada ao jovem Tombaugh. Cada par dessas placas fotográficas 
assim obtidas era examinado, cuidadosamente, num aparelho denominado 
blink comparator (cintilador), que compreende um microscópio com um dis- 
positivo que permite que as imagens de cada uma das duas placas sejam vistas 
através de uma única ocular, por meio de um sistema de prismas. Para reco- 
nhecer o deslocamento de um objeto celeste, troca-se, sucessivamente, a ima- 
gem de uma placa por outra, utilizando um écran que se desloca com rapidez. 
Desse modo, o objeto celeste parece oscilar em volta de uma posição média. 
Na realidade, as imagens de cada placa são substituídas por intermédio de um 
sistema elétrico que ora ilumina uma placa e logo depois a outra. Para se ter 
uma idéia do trabalho, é conveniente saber que só na região Oeste da constela- 
ção de Gemini existem mais de 300 mil imagens de estrelas em cada placa 
fotográfica. 


Em 21, 23 e 29 de janeiro, três placas foram centradas em Delta Gemi- 


norum, ou seja, na estrela Delta dos Gêmeos. Ao examinar as placas do dia 23 
e 29, Tombaugh encontrou justamente a imagem de um astro desconhecido. 
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Imediatamente comunicou a descoberta ao Dr. Slipher. Embora a noite de 18 
de fevereiro estivesse parcialmente nublada, a fotografia então obtida revelou 
a imagem do astro. Continuou-se a fotografá-lo até que a 13 de março, seguro 
de que se tratava do novo planeta, enviou-se um telegrama ao Observatório de 
Harvard, exatamente no dia do aniversário de nascimento de Lowell. 

Plutão foi encontrado a cinco graus da posição indicada pelos cálculos de 
Lowell e Pickering. Aliás, essa não foi a maior discrepância entre a realidade e 
as predições de Lowell e Pickering. O grande problema foi em relação à massa 
do planeta descoberto. Para explicar satisfatoriamente as irregularidades de 
Urano e Netuno, a massa de Plutão deveria ser, de acordo com Lowell, sete 
vezes a da Terra e, segundo Pickering, o dobro. 


Características. A distância média de Plutão ao Sol é de 5.900.000.000 
km. Essa distância varia consideravelmente em virtude da sua enorme excen- 
tricidade (0,249): vai de 4.400.000.000 km no periélio a 7.400.000.000 km 
no afélio. Seu período de revolução sideral é de 248,4 anos. A temperatura 
reinante em Plutão é vizinha de -200ºC. Foi obtido, em 1944, no Observa- 
tório de McDonald, por G. P. Kuiper, um espectrograma de Plutão, onde 
parece haver uma atmosfera rica em metano. 


Satélite. O astrônomo norte-americano J. W. Christy registrou, em foto- 
grafias obtidas com o grande telescópio de 155 cm do Observatório Naval, em 
Flagstaff, no Arizona — o maior telescópio astrométrico da Terra — um 
alongamento na imagem de Plutão nos dias 13 e 20 de abril, 12 de maio de 
1978; 13, 15, 16, 17 e 19 de junho de 1970 e nos dias 29 de abril e 1º. de 
maio de 1965; este alongamento parece estar associado ao período de rotação 
do planeta. Tal rotação foi determinada pelo astrônomo norte-americano Ro- 
bert Hardie, no período de 1953-55 e 1964, pela observação do brilho de 
Plutão, que varia periodicamente em 6,4 dias. Os elementos obtidos pelo 
astrônomo Christy parecem sugerir que a imagem de um satélite.estaria provo- 
cando tal alongamento. Estima-se que o satélite possui um brilho duas ou três 
magnitudes mais fraco que o planeta Plutão, cujo brilho médio é de magnitu- 
de 15. Concluiu-se, também, que o satélite descoberto descreve uma órbita 
circular de seis dias ao redor de Plutão, a uma distância média de 20 mil 
quilômetros, o que implicaria uma massa para o planeta 470 vezes inferior à 
massa da Terra. 

A existência deste provável satélite foi confirmada com fotografias obtidas 
em 6 de julho de 1978, pelo astrônomo J. A. Graham, no grande telescópio 
de 4 metros do Observatório Internacional de Cerro Tololo, no Chile. 

Atualmente, considerando a última determinação do diâmetro de Plutão, 
de 3,600 £ 400 km e a sua massa da ordem de 1/380 da massa terrestre 
deduzida depois da descoberta do seu satélite — Caronte — conclui-se que a 
descoberta de Plutão foi um grande golpe de sorte. A massa de Plutão é muito 
fraca para perturbar de modo notável o movimento de Urano e Netuno. Des- 


180 


se modo, a descoberta de Tombaugh foi o resultado de uma pesquisa sistemá- 
tica e não de uma previsão matemática. Assim, permanece a dúvida: serão as 
perturbações registradas no movimento de Urano e Netuno explicáveis pelos 
atuais planetas conhecidos? Ou, em caso contrário, seria tal perturbação pro- 
vocada por um décimo planeta ou por uma enorme nuvem de cometas que 
parece existir nos limites do sistema solar? 


Fig. 29 
O apêndice junto ao disco de Plutão é o seu satélite Caronte. 
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Temos pouca esperança de conhecê-lo de perto em nossa geração, pois não 
existe nenhuma sonda espacial lançada em sua direção. Por outro lado, se uma 
sonda fosse enviada agora, só daqui a dois decênios seria possível atingir 
Plutão. Nesse período, o que sobra são observações em superfície, apesar da 
enorme importância que seria o conhecimento das suas características, para 
explicar a origem e formação do nosso sistema planetário. 

Realmente, apesar de ter sido descoberto há cinquenta anos, Plutão perma- 
nece um mistério. 
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OS COMETAS 


Cometas são corpos celestes de aspecto nebuloso, que frequentemente 
apresentam uma cauda mais ou menos longa ao se aproximarem do Sol. Os 
cometas constituem um dos dois grupos principais de astros do sistema solar. 
Comparados com os planetas e asteróides, que integram o outro grupo, Os 
cometas descrevem órbitas muito mais excêntricas e de muito maior inclina- 
ção em relação à eclíptica. Além dos cometas, planetas e asteróides existem, 
no sistema solar, as chuvas de meteoros e uma variedade de finas partículas, 
que produzem a luz zodiacal e a luz anti-solar (gegenschein). Existem evidên- 
cias que demonstram que a natureza destes minúsculos corpos celestes é 
semelhante à dos cometas. 


Histórico. Desde a mais remota Antiguidade, nenhum outro fenômeno 
celeste despertou tanto interesse como os cometas, talvez por inspirar aos 
povos primitivos terror e superstição. O mais antigo registro que se conhece 
da observação de um cometa foi efetuado no ano 2.317 a.C., como consta dos 
anais chineses. Os cometas eram considerados pelos antigos como fenômenos 
atmosféricos, apesar de Sêneca, há dezenove séculos, já ter reconhecido o seu 
caráter astronômico. Aliás, foi somente em 1554 que Cardano registrou a 
ausência de paralaxe, fato confirmado posteriormente por Tycho Brahe, quan- 
do da aparição do grande cometa de 1577. Anteriormente, em 1531, Apianus 
estabeleceu que a cauda dos cometas estava sempre orientada em sentido 
oposto ao sol. 

Halley, analisando as aparições de 24 cometas brilhantes, observados entre 
1337 e 1698, encontrou analogias nas aparições de 1531, 1607 e 1682, anun- 
ciando, então, que os cometas, como os planetas, descreviam órbitas elípticas. 
Tal cometa foi denominado, posteriormente, cometa Halley, em homenagem 
ao astrônomo que determinou a sua periodicidade e previu a sua aparição em 
1758. 
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Em 1818, analogamente, o astrônomo alemão Johann Franz Encke 
(1791-1865) conseguiu demonstrar que os cometas observados em 1786, 
1795, 1805 e 1818 correspondiam a diferentes aparições de um mesmo come- 
ta, que recebeu o seu nome. Do cometa Encke, que tem um período de 3,3 
anos, foram registradas mais de cinquenta aparições, desde o seu descobri- 
mento, em 1786. É o cometa de mais curto período. 


Fig. 30 
Cometa Ikeya-Seki em 28 de outubro de 1965, como foi fotografado pelo astrônomo 
amador norte-americano R.B. Minton, em El Paso, Texas. 


Após o retorno do cometa Halley, em 1759, vários astrônomos iniciaram 
observações sistemáticas de cometas de fraco brilho. Ora, longe do Sol, os 
cometas são desprovidos de cauda e aparecem como pequenas nebulosidades. 
Para distingui-los de outros astros difusos, tais como os aglomerados estelares 
e as galáxias, o astrônomo francês Charles Messier (1730-1817) estabeleceu o 
primeiro catálogo de objetos celestes de aspecto nebuloso. Com um instru- 
mento rudimentar, de 6,28 cm de abertura, Messier descobriu, trabalhando 
em Paris, de 1759 a 1801, dezoito cometas. 

Na mesma época (1781-1802), também em Paris, o astrônomo francês 
Pierre Méchain (1744-1804) descobriu uma dezena de cometas. Um dos mais 
notáveis descobridores de cometas dessa época foi o astrônomo francês 
Jean-Louis Pons (1761-1831) que, iniciando as suas atividades no Observató- 
rio de Marselha, como porteiro, terminou como Diretor do Observatório de 
Florença. Pons descobriu 28 cometas no período de 1801 a 1827. 
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Entre os caçadores de cometas da segunda metade do séc. XIX releva 
salientar o astrônomo norte-americano Edward Emerson Barnard 
(1857-1923) que, além de descobrir 17 cometas, foi quem pela primeira vez, 
em 1892, encontrou um cometa empregando o método fotográfico. Desde 
então, tal método tem sido utilizado sistematicamente na descoberta de co- 
metas, especialmente na redescoberta de cometas periódicos, destacando-se 
nesta atividade a astrônoma norte-americana Elizabeth Roemer, do Observa- 
tório de Flagstaff 

A partir de 1860, o astrônomo William Huggins iniciou a observação visual 
dos espectros dos cometas, identificando as principais emissões dos cometas 
na região do visível. As bandas do C,, denominadas de Swan, foram identifi- 
cadas no cometa de 1864 II. Com a introdução da fotografia espectral, por 
Huggins e Henry Draper, em 1881, e o emprego do prisma-objetivo, em 1904, 
iniciou-se uma nova era na pesquisa dos espectros, somente ultrapassada, 
atualmente, a partir de 1970, pela utilização das sondas espaciais, em parti- 
cular pelo Skylab. 


Descoberta de um cometa. Na Antiguidade, o descobrimento de um come- 
ta era uma pura questão de acaso, favorecida, naturalmente, quer pelo seu 
brilho, quer pela maior ou menor observação do céu. Com efeito, todos os 
cometas descobertos até o séc. XVII eram visíveis à vista desarmada e, duran- 
te muito tempo, somente os mais brilhantes foram registrados e catalogados. 

Tendo em vista que o brilho destes astros aumenta à medida que se aproxi- 
mam do Sol, existe muito maior probabilidade de se descobrir um cometa nas 
suas vizinhanças, isto é, antes do nascer ou depois do pôr do Sol. A pesquisa 
de novos cometas, atualmente, ainda é efetuada por intermédio da observação 
visual. Para tal trabalho utilizam-se lunetas binoculares muito luminosas e de 
grande campo visual. As lunetas normalmente utilizadas neste gênero de pes- 
quisa possuem duas objetivas de 10 cm de abertura e 45 cm de comprimento 
focal, nas quais está instalado um sistema de inversão da imagem, que facilita 
a orientação sobre o céu. O campo visual destes instrumentos é de 39,7 de 
diâmetro, o que corresponde a uma área de mais ou menos 10º quadrados. 

Na pesquisa sistemática de novos cometas, o observador começa por exa- 
minar o céu, próximo do horizonte, explorando, em alturas constantes, um 
arco de 50º em azimute, identificando os objetos localizados com o auxílio 
de um atlas celeste. Depois desloca o instrumento em altura de um ângulo um 
pouco inferior ao diâmetro do campo e reinicia a exploração, que termina no 
zênite. O período máximo de uma tal pesquisa está compreendido entre 60 e 
90 minutos, no fim do qual o observador deve descansar, passando a pesquisa 
a outro. Um dos principais centros de caça aos cometas é a Estação de 
Montanha de Lomnicky Strit, situada a 2.634 m, no Observatório de Skalnaté 
Pleso, na Tchecoslováquia, onde, no período de 1946 a 1960, foram desco- 
bertos mais de 18 cometas. 
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Para o estudo das órbitas dos cometas periódicos é de grande interesse que 
sua observação se faça bem antes da sua passagem pelo periélio, de modo que 
um grande arco de órbita seja observado. Por esta razão os cometas periódicos 
são observados com ajuda de grandes refletores aos quais se associam, atual- 
mente, intensificadores de imagens. Em Flagstaff, Arizona, numa altitude de 
2.210 m. a astrônoma norte-americana Elizabeth Roemer utiliza um teles- 
cópio aplanático Ritchey-Chrétien, de 1 m de abertura, com o qual já foram 
redescobertos quase todos os cometas periódicos, desde 1960. 

Apesar das pesquisas sistemáticas, muitos cometas pouco brilhantes conti- 
nuam sendo descobertos ao acaso, ao se fotografar o céu com outras finali- 
dades, como nas pesquisas de asteróides etc. Convém lembrar, também, a 
imensa colaboração que vem sendo prestada neste setor pelos astrônomos 
amadores de todo o mundo, principalmente do Japão. 

A câmara Schmidt, de grande campo e curto comprimento focal, é de 
grande utilidade na pesquisa de novos cometas. Talvez a observação visual 
venha a ser substituída por esse método. Realmente, tal processo dará melhor 
rendimento do que a observação visual, com a condição de que o estudo das 
placas fotográficas se faça todos os dias, comparando-se as placas do dia com 
as da véspera. 


Nomenclatura. Em virtude do aumento das descobertas de cometas, a 
União Astronômica Internacional, na sua Assembléia Geral de 1948, realizada 
em Zurique, resolveu adotar uma série de recomendações para designar os 
cometas, a fim de catalogá-los de modo uniforme. As principais regras para 
designar um cometa são: 

Logo após a descoberta, o cometa é designado, provisoriamente, pelo ano 
da sua descoberta, seguido de uma letra minúscula do alfabeto, que indica a 
ordem cronológica da descoberta: 1956 a, 1956b, 1956 c etc. 

Após o cálculo da órbita definitiva do cometa, quando a data de passagem 
no periélio é determinada, o cometa é designado, definitivamente, pelo ano da 
passagem no periélio, seguido de um algarismo romano, indicando a ordem da 
passagem. Assim, o cometa descoberto por S. Arend e G. Roland, no 
Observatório Real da Bélgica em novembro de 1956, foi o oitavo cometa visto 
no ano, por ordem cronológica, recebendo, de início, a denominação provisó- 
ria 1956 A; entretanto, como ele foi o terceiro cometa a passar pelo periélio 
no ano de 1957, recebeu a denominação definitiva 1957 III. Tal designação 
definitiva só será conhecida alguns anos após a descoberta, pois pode acontecer 
que o cometa seja encontrado um ou dois anos antes da sua passagem no 
periélio; pode também ocorrer que dois cometas passem simultaneamente no 
periélio; o que vai exigir a determinação de uma órbita muito precisa, 

Cada novo cometa recebe o nome do observador da descoberta ou, no caso 
de duas ou mais observações quase simultâneas, o nome dos seus diversos 
observadores. Há, entretanto, o caso de astro muito luminoso, como o cometa 
de 1947, que foi observado simultaneamente por um grande número de 
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Fig. 31 
Cometa Arend-Roland com sua anticauda. 


observadores, pelo que recebeu somente a denominação provisória e, mais 
tarde, a definitiva. 

Quando se trata de um cometa de período inferior a 200 anos, faz-se 
preceder o nome do descobridor da letra P/, de modo que o cometa 
conservará o mesmo nome em toda aparição posterior. Se um mesmo 
astrônomo descobre vários cometas periódicos, cada um terá, após o seu 
nome, um número de ordem. Assim, os dois cometas descobertos no mesmo 
ano pelo astrônomo Tempel receberam os nomes P/Tempel (1), que é o 
cometa 1873 a = 1873 I e P/Tempel (2), que é o cometa 1873 b = 1873 II. 
Ao nome do descobridor de um cometa periódico se anexa, às vezes, aquele 
do observador que o redescobriu, após ter sido perdido por um longo 
período. Alguns cometas têm recebido o nome do astrônomo que calculou 
sua primeira órbita. Tal é o caso do cometa Halley, do cometa Lexell etc. 


Observação astrométrica. A observação astrométrica de um cometa 
consiste na determinação da sua posição aparente sobre a esfera celeste, num 
dado momento. No caso da observação fotográfica, a ascensão reta e a 
declinação do cometa serão medidas em relação a um sistema de três ou mais 
estrelas de referência, cujas coordenadas são conhecidas com grande precisão. 
Uma fotografia feita com um telescópio astronômico, de comprimento focal 
moderado, permite uma precisão de cerca de 0,1 segundos de arco. Tal 
observação irá fornecer somente as coordenadas angulares do astro, sem 
nenhuma informação sobre a sua distância. 

Serão necessárias, no mínimo, três posições exatas, efetuadas em diferentes 
épocas, não muito afastadas, para determinar o seu movimento. Com efeito, 
elas irão permitir avaliar não somente as coordenadas do astro, segundo três 
eixos retangulares, mas ainda as suas derivadas primeiras e segundas em 
relação ao tempo. As equações do movimento, segundo os três eixos, são 
equações diferenciais de segunda ordem. Na integração destas equações 
intervém seis constantes, cujos valores fixam os seis elementos de uma 
órbita. No caso de um cometa descoberto recentemente, calcula-se a priori 
uma órbita parabólica (e = 1), o que reduz a cinco o número dos elementos a 
serem determinados. As observações posteriores irão mostrar se aquela órbita 
é suficiente ou se será melhor calcular uma órbita elíptica ou hiperbólica. 

Conhecidos os elementos de uma órbita provisória, poder-se-á calcular a 
posição do cometa a qualquer instante. A ascensão reta e a declinação 
geocêntrica de um cometa para épocas futuras, regularmente espaçadas, 
constituem uma efeméride, indispensável para localizá-lo no seu deslocamento 
entre as constelações. 


Órbitas dos cometas. Antes de Newton supunha-se que os cometas 
descreviam trajetórias retilíneas. Da sua teoria da gravitação universal 
resultou, todavia, que os movimentos dos cometas, como os de todos os 
astros, devem estar submetidos às leis de Kepler. 
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Órbita do cometa 


. 1 
Plano da órbita da Terra 


Eixo da órbita do cometa 


Plano da órbita do cometa 


As órbitas dos cometas são necessariamente elipses, hipérboles ou 
parábolas, das quais o Sol ocupa um dos focos; o raio vetor heliocêntrico de 
um cometa descreve áreas proporcionais aos tempos; as áreas descritas pelos 
raios vetores dos diferentes cometas são proporcionais às raízes quadradas dos 
parâmetros de suas órbitas. No caso das órbitas hiperbólicas ou parabólicas 
não se pode introduzir o tempo de revolução no enunciado da terceira lei de 
Kepler. 

O caso de uma órbita parabólica é um caso muito inverossímil. Aliás, se 
um cometa descreve acidentalmente uma parábola, a menor ação exterior que 
o afaste de sua órbita é suficiente para transformar essa órbita em uma elipse 
ou uma hipérbole. Deve-se, então, supor a priori que as órbitas cometárias são 
elípticas ou hiperbólicas. Mas desde que Newton fez conhecer a verdadeira 
natureza dessas órbitas, a maior parte das que têm sido determinadas 
apresentam excentricidades muito pouco diferentes da unidade. E como 
nunca se observa senão um arco pouco extenso da trajetória de um cometa, é 
sempre permitido, em uma primeira aproximação, considerar esse arco como 
pertencente a uma parábola; e essa aproximação é ordinariamentea única que 
se pode obter. 

A órbita parabólica de um cometa é determinada por cinco elementos: sua 
inclinação (i) sobre a eclíptica e a longitude de seu nodo ascendente (S2), que 
determinam a posição de seu plano no espaço; a distância de seu periélio ao 
Sol (q) ou seu semiparâmetro, que determina a sua forma; a longitude do seu 
periélio (65), que determina a sua posição êm seu plano; a época da passagem 
do cometa no periélio (T), que determina a posição do cometa em uma época 
qualquer. Mas, enquanto o movimento de um planeta, referido ao plano da 
eclíptica, se executa sempre no sentido direto, o movimento de um cometa 
pode ser indiferentemente direto ou retrógrado. 

Para definir, sem ambigiidade, o movimento de um cometa, é preciso, 
portanto, indicar o sentido do movimento. Para tanto, os astrônomos 
convencionaram que o movimento seria direto ou retrógrado, conforme a 
inclinação , i, fosse menor ou maior que 90º. 


Estudo estatístico das órbitas dos cometas. De 2316 a.C. até 1970 foram 
observados 1925 cometas, sendo que se conhecem os elementos orbitais de 
613 cometas distintos, assim classificados: 


a) Olbitas elptidas ...ssssca das os et ermerana 239 cometas 
Po O anos MA su eos mso 68 [39] 
Pentre I0e 20 anos ............ 14 [8] 
Pentre20e40anos ............ Bu (ol 
P entre 40e 100 anos ........... 10 [5] 
PO AnOSEa toscos se 144 [1] 
BI rolar puma .. soca caserecanies 295 cometas 
ei Oie bipeiálicas . 2. carasassasisenacacaina 79 cometas 
DOLaR sro ma A Caio e veraln reta fe (EI E ra e pe 6 613 cometas 


Os números entre colchetes representam os números de cometas perió- 
dicos, cuja volta ao periélio foi registrada até o ano de 1970. 

Nota-se que o grupo das órbitas parabólicas é o mais numeroso. 
Entretanto, convém lembrar que, tendo em vista que o período de observação 
é geralmente insuficiente, é praticamente impossível distinguir um arco de 
elipse (cuja excentricidade é próxima da unidade) do arco de uma parábola. 
Por esta razão, os astrônomos limitam-se a calcular os elementos de uma 
parábola osculatriz. Aliás, esse é o processo mais frequente no caso dos 
cometas, considerando-se a imprecisão das observações, devidas à dificuldade 
de determinação do centro de massa dos cometas (núcleo sempre difuso) e às 
condições desfavoráveis nas quais os cometas se apresentam (céu nebuloso, 
muito baixo no horizonte, imerso nas luzes crepusculares etc.). 

As órbitas hiperbólicas levantam a importante questão da origem dos 
cometas, sugerindo uma procedência interstelar. Todavia a excentricidade de 
todas essas hipérboles é ligeiramente superior à unidade (cerca de dois a três 
milésimos). Tal caráter hiperbólico parece ilusório, sugerindo que a sua órbita 
primitiva, talvez elíptica, tenha sido progressivamente submetida à influência 
perturbadora dos grandes planetas do sistema solar, pois as observações, que 
permitiram a determinação dessas órbitas hiperbólicas, foram efetuadas 
quando o cometa se encontrava não muito afastado da Terra. 

Em 1941 o astrônomo sueco Bengt Strômgren (1908- ), depois de 
calcular todas as perturbações que poderiam ter influenciado o movimento 
dos principais cometas hiperbólicos, demonstrou que todos eles descreviam 
órbitas elípticas muito alongadas, antes de atingir as proximidades da Terra. 
Tal ilação confirmava a hipótese do astrônomo francês Gaston Jules Fayet 
(1874-1967), segundo a qual todos os cometas conhecidos pertencem ao 
sistema solar. 

Existem 55 cometas periódicos, cujo retorno tem sido observado regular- 
mente. Dentre eles os mais célebres são o cometa Halley, pelo seu aspecto 
grandioso, e o cometa Encke, que possui o mais curto período. 

A órbita dos cometas periódicos não é constante; os seus elementos 
variam em virtude das perturbações planetárias que sofrem a cada passagem 
pelas vizinhanças do Sol. Alguns cometas perdem uma parte da massa do seu 
núcleo, que explode em vários pedaços, explicando assim por que inúmeros 
cometas periódicos desaparecem, após vários retornos. 


Estrutura física de um cometa. A menos de 1.5 U.A. do Sol é fácil 
distinguir em todos os cometas notáveis três partes: um núcleo, uma cabeleira 
e uma cauda. O núcleo e a cabeleira constituem a cabeça do cometa. A cauda 
se apresenta sempre em sentido oposto ao Sol. Tal estrutura é bastante 
variável. A cabeça pode ser mais ou menos extensa, enquanto a cauda, 
retilínea ou curva, simples ou múltipla, mostra uma constituição de poeira e 
gás. O aspecto de um mesmo cometa muda rapidamente, em função de sua 
distância ao Sol. A cabeça se contrai à medida que se aproxima da passagem 
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no periélio, enquanto surgem uma ou mais caudas, cada vez mais extensas. A 
uma distância superior a 3 U.A. do Sol, a cauda frequentemente desaparece, e 
o núcleo se torna difuso e nebuloso. O estudo da estrutura física dos cometas 
se baseia, essencialmente, na observação fotométrica e na análise espectral. 


Observação fotométrica. A observação fotométrica dos cometas está 
relacionada com dois tipos de problemas: o primeiro trata da estrutura dos 
cometas pela distribuição da brilhância, por intermédio do traçado de 
isófotos, isto é, das curvas de igual brilhância de cauda e cabeleira; o segundo 
trata do estudo comparativo do brilho estelar de diferentes cometas com o 
das estrelas. 

O brilho de um cometa é geralmente representado pela fórmula empírica: 


I 
Tesiaána 
Pato 


onde I é o brilho observado; Ly representa o brilho reduzido do cometa para 
A=1er=1, sendo A a distância do cometa à Terra, e r a distância ao Sol. O 
expoente n” de r, ou índice de atividade, determinado pelas observações, 
varia, segundo o cometa, entre 2 e 6. 

Certos cometas mostram variações bruscas de brilho, de grande intensidade. 
Pelo estudo da curva de luz dos cometas Honda (1968 c) e Ikeya-Seki (1967 n), 
foi possível correlacionar tal variação com um aumento da atividade solar. 


Análise espectral. A análise espectral dos cometas é muito difícil, não só 
pela escassez de luz, mas também pela sua extensão. Os núcleos apresentam 
um espectro de reflexão contínuo, oriundo da luz solar. A cabeleira e a cauda 
apresentam um espectro de emissão por bandas, em virtude dos gases 
ionizados e excitados pelo Sol, até à luminescência. As investigações 
espectroscópicas dos cometas revelam, assim, que os fenômenos que ocorrem 
nas caudas dos cometas estão relacionados com os problemas da física do 
plasma. 


Núcleo. A aparência telescópica de um núcleo depende do instrumento 
utilizado. Com um instrumento de pequena abertura (20 cm) observar-se-á, 
no interior da cabeleira, uma pequena nebulosidade brilhante. Entretanto, 
com um instrumento mais potente, esta nebulosidade apresentar-se-á como 
uma pequena mancha circular, de alguns minutos de arco de diâmetro. A tal 
núcleo dá-se o nome de núcleo nebuloso. Admite-se a existência de um núcleo 
sólido, denominado núcleo estelar, cuja observação é extremamente difícil. O 
cometólogo francês Fernand Baldet (1885-1964) observou, com a ajuda da 
grande luneta de Meudon (81 cm de abertura), o núcleo estelar dos cometas 
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periódicos Pons-Winnecke (1927 VII) e Schwassman-Wachman III (1930 
VI), estimando que o seu diâmetro era da ordem de 400 m. 

Em 18 de maio de 1910 nenhum ponto escuro foi observado quando o 
cometa Halley passou em frente ao disco solar. Considerando-se o poder de 
resolução dos instrumentos utilizados, pode-se concluir que o seu núcleo não 
possuía nenhum corpo sólido de diâmetro superior a 7 km. 

No cometa West, descoberto em 1975, foi possível observar, na grande 
luneta do Observatório Nacional, no Rio de Janeiro, quatro núcleos, 
fenômeno aliás muito raro. 

O espectro do núcleo nebuloso apresenta um componente contínuo e 
bandas de emissão molecular. O espectro contínuo mostra as raias de 
Fraunhofer, oriundas da difusão, pelas partículas sólidas de poeira, do núcleo 
das radiações provenientes do Sol. O espectro de banda, que varia segundo a 
distância do cometa ao Sol, apresenta raias de CN, NHs, C,, CH, OH, NH, 
quando a distância é de 3 U.A. Se o periélio atinge distâncias inferiores a 0,1 
U.A., observam-se, em determinados cometas, raias de Na, Fe, Cr e Ni. 


Cabeleira. A cabeleira se apresenta como uma grande nebulosidade 
circular, que se alonga, tomando uma forma elíptica, à medida que o cometa 
se aproxima do periélio. As suas dimensões variam entre 50.000 km e 
1.800.000 km, sendo, em média, de 150.000 km. 

No interior da cabeleira dos grandes cometas se distinguem diversas forma- 
ções nebulosas, tais como halos espirais, jatos, filamentos que parecem sair do 
núcleo em direção à cauda. O espectro da cabeleira é análogo ao do núcleo, 
não apresentando, entretanto, espectro contínuo. 

Medidas espectrofotométricas mostram que o gás nessa região é muito 
rarefeito, sendo a sua densidade da ordem de 104 e 106 partículas por 
centímetro cúbico. 

Em 1969, ao observarmos o cometa Bennett (1969 i), no foco da grande 
equatorial de 46 cm do Observatório Nacional, tivemos ocásião de assistir ao 
desenvolvimento das formações luminosas análogas a jatos espirais. Esses jatos 
apresentaram-se sob a forma de camadas luminosas concêntricas que deram 
origem à cabeleira e à cauda do cometa. Numa de nossas fotos foi registrada a 
emissão de um jato de matérias oriundas do núcleo do cometa. 


Cauda. A cauda dos cometas se origina no núcleo, atravessa a cabeleira e se 
estende a distâncias superiores a 20 ou 30 milhões de quilômetros, quando 
próxima do periélio. A cauda está sempre orientada em sentido oposto ao Sol, 
permanecendo, entretanto, no plano da órbita do cometa. Atualmente, 
distinguem-se dois grupos principais de caudas, segundo sua natureza, forma e 
espectro: 

O primeiro grupo, constituído pelas caudas de gases, apresenta um aspecto 
quase retilíneo. Raramente as caudas fazem um ângulo superior a alguns graus 
com o raio vetor (linha que liga o Sol ao cometa). Ela se caracteriza por sua 
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estrutura filamentar, constituída, sem dúvida, de gás liberado pelo núcleo do 
cometa. Tal gás é fotodissociado e ionizado pelas radiações solares 

As caudas do segundo grupo, ou caudas de poeira, se apresentam 
curvilíneas, mas bastante homogêneas. Pelo seu espectro contínuo, é fácil 
identificar as raias de Fraunhofer, provenientes das radiações solares, 
refletidas e difundidas pelas partículas sólidas que as constituem. Tais caudas 
são compostas pela poeira meteórica, cujas dimensões (da ordem de um 
mícron) foram determinadas por intermédio de observações fotométricas. 

Esta distinção moderna das caudas dos cometas em dois grupos vem, em 
parte, substituir a classificação do astrônomo russo Fedor Alexandrovich 
Bredichin (1831-1904), que se baseou na teoria mecânica desenvolvida por 
Bessel, em 1835. Segundo Bredichin, as caudas se dividiam em três tipos: O 
tipo I correspondia às caudas quase retilíneas; o tipo II, às caudas pouco 
curvas e, O tipo III, às caudas fortemente curvas. 


Natureza, origem e evolução. A natureza dos cometas é ainda bastante 
misteriosa. A teoria atualmente mais aceita é a do astrônomo holandês Jan 
Hendrik Oort (1900- ), que supõe a existência de um importante anel de 
cometas, situado à distância de aproximadamente 150.000 U.A. do Sol. Esta 
nuvem contém mais de 100 milhões de cometas, que descrevem órbitas quase 
circulares em torno do Sol. Somente um em cem mil atinge as proximidades 
do Sol, em virtude de perturbações oriundas das estrelas mais próximas do 
sistema solar. 

Segundo o astrônomo norte-americano Fred Laurence Whipple 
(1906- ), os cometas seriam formados pela condensação de partes 
exteriores da nebulosa solar. As moléculas dos elementos leves, tais como 
N,0, NH3, CH4, CO», CO, CoN> se aglutinariam em pequenos fragmentos 
sólidos, dando origem a gases congelados, em virtude da baixa temperatura 
reinante nessas regiões longínquas. Aproximando-se do Sol, esse núcleo 
aqueceria o gelo, que se transformaria no cometa. 


A morte dos cometas. A morte, ou melhor, o desaparecimento dos 
cometas pode assumir duas formas: desintegração total ou volatilização. No 
primeiro caso, os cometas perdem uma parte de sua substância a cada 
passagem pelo periélio. Assim, as poeiras e gases que constituem sua cauda 
vão lentamente se dispersando pelo espaço interplanetário em detrimento do 
núcleo, que nesses casos acabam por sofrer uma fratura ou rompimento, 
como no caso dos cometas Biela em 1846, Brooks 2 em 1889, e West em 
1976. Na segunda hipótese, uma fração importante da matéria de um cometa 
periódico, em particular a água do seu núcleo, se volatiliza durante a sua 
passagem pelo periélio, de modo que após um grande número de passagens o 
núcleo se reduz a um fragmento incapaz de desenvolver uma cauda ou 
cabeleira, tornando-se invisível. 
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Os cometas têm tendência a se desagregar ao longo do tempo. A 
desintegração cometária mais notável foi a do Biela. Esse cometa descoberto 
em 1826 por um major austríaco que lhe deu seu nome possuía um período 
de revolução de 7 anos. Quando de sua aparição em 1845/1846, o cometa se 
dividiu e, na seguinte, em 1852, os seus dois núcleos já se encontravam 
separados de cerca de 2.600.000 km. Desde então desapareceu. Durante os 
seus retornos de 1859, 1892, 1899, observaram-se notáveis chuvas de 
meteoros que parecem associadas a sua desintegração. 

A taxa de desintegração dos cometas depende naturalmente de sua 
estrutura e de sua frequência de aproximação do Sol, quando mais intensa 
deve ser a ejeção de gases e matéria corpuscular, provenitente do núcleo. 
Naturalmente essa perda de matéria será maior nos cometas de curto período 
que passam mais vezes próximo ao Sol do que nos de longo período. De fato, 
é no periélio que os cometas devem sofrer uma maior perda de matériaem 
virtude da ação do vento solar em seu envoltório gasoso. Por outro lado, 
convém lembrar que um maior consumo em sua reserva de gases pode 
também produzir uma redução maior em seu período de revolução ao redor 
do Sol, como se constatou com o cometa Encke. 

O cometa Encke, descoberto em 1786 pelos astrônomos franceses P.F.A. 
Méchain e C. Messier, possui um período de revolução ao redor do Sol de 
aproximadamente 3,3 anos. Em virtude do seu brilho estar situado no limite 
de visibilidade da vista desarmada, as suas passagens pelo periélio têm sido 
observadas regularmente. Entre as aparições de 1819 a 1852, registrou-se uma 
redução de cerca de 2,5 horas em seu período de revolução. Desde então o 
seu período vem reduzindo cada vez que passa pelo periélio. Atualmente, 
admite-se uma perda de massa de 0,2% por revolução do cometa Encke. 
Existem outros exemplos de perda de massa por revolução. Os mais notáveis 
são de 0,5% para o cometa d' Arrest, e de 0,02% para o cometa Wolf. As perdas 
de matéria estão associadas a uma redução em seu período de revolução assim 
como em seu brilho. ; 

Em inúmeros casos, foi possível caracterizar notável enfraquecimento do 
brilho do cometa após algumas aparições sucessivas. Assim, o cometa Faye, 
que possuía uma magnitude de 4,2 em 1843, passou à magnitude 9,6 em 
1932 e em 1947, a 12,3. Para o cometa Whipple registrou-se uma magnitude 
de 9,1 em 1933 de 11,6 em 1947. 

A vida média de um cometa, ou seja, o intervalo de tempo durante o qual 
esses astros conservariam suas características e propriedades, será em geral de 
200 revoluções ao redor do Sol. Assim, um cometa de curto período, como 
Encke, de 3,3 anos, teria uma vida de 660 anos. Um outro de período igual a 
7 anos viveria cerca de 1.400 anos. O cometa de Halley teria uma vida média 
de 15 mil anos. 

Ora, tendo em vista tais considerações, pode-se concluir que os cometas 
que surgem no céu atualmente não devem ser muito velhos. 
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METEOROS 


Meteoro ou estrela cadente é o fenômeno luminoso que ocorre na 
atmosfera terrestre, proveniente do atrito de um corpo sólido, oriundo do 
espaço, com os gases da atmosfera terrestre. 

Osbólidos oubolas de fogo são os meteoros muito luminosos de brilho igual 
ou superior ao dos planetas mais brilhantes. O corpo sólido que se move no 
espaço exterior, de tamanho inferior ao de um asteróide, em geral da ordem 
de um miligrama a alguns quilogramas, denomina-se meteoróide. Se sua 
dimensão é inferior a 1 mm de diâmetro (que é, aproximadamente, o mais 
baixo limite de registro visual), emprega-se a denominação micrometeoróide. 
As partículas oriundas dos meteoros ou meteoritos, de dimensões inferiores 
ao micrometeoróide, são as poeiras meteóricas ou meteoríticas. 


Os meteoróides, ao penetrarem na atmosfera, dão origem aos meteoros 
que, ao atingirem a superfície terrestre, recebem o nome de meteorito. A 
vaporização dos meteoróides na atmosfera dá origem a um rastro luminoso e 
ionizado, de curta ou longa duração, respectivamente, denominado esteira ou 
rastro persistente. 


Em certas épocas do ano observa-se maior incidência de meteoros; tal 
fenômeno é o que se denomina chuva de meteoros ou estrelas cadentes. 
Recebem o nome da constelação da qual parecem originar-se. Os meteoros 
não associados a nenhuma chuva chamam-se meteoros esporádicos. Tal é, em 
resumo, a terminologia específica dos fenômenos meteóricos, atualmente 
adotada pela União Astronômica Internacional. 

Em meteorologia, entretanto, define-se meteoro como todo fenômeno 
ótico ou acústico que ocorre na atmosfera. Segundo a natureza da sua 
formação, quatro são os grupos de meteoros que à Organização Meteorológica 
Mundial reconhece: os hidrometeoros, os electrometeoros, os fotometeoros e 
os litometeoros. 
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Os hidrometeoros são formados por partículas de água sob forma líquida 
ou sólida, em suspensão ou em queda (precipitação) na atmosfera, ou em 
depósito sobre uma superfície em contato com a atmosfera livre, como, por 
exemplo, a chuva, a bruma, a neve, o pedrisco, a chuva de pedra ou granizo, 
os cristais de neve, o nevoeiro, a neblina, o orvalho, a geada e a tromba d'água. 

Os electrometeoros são fenômenos óticos ou acústicos resultantes das 
manifestações elétricas da atmosfera, como a trovoada, as auroras polares e O 
fogo de santelmo. 

Os fotometeoros compreendem os fenômenos óticos não associados à 
eletricidade atmosférica, que têm origem na reflexão, refração, difração ou 
interferência das radiações luminosas emitidas pelo Sol ou pela Lua, tais como 
os halos, o antiélio, o antiselene, o falso sol, as coroas, a irisação, a glória, os 
arco-íris, a miragem, as cintilações, o raio verde e os raios crepusculares. 

Os litometeoros são fenômenos atmosféricos produzidos por partículas 
sólidas de origem não-aquosa, como poeira ou resíduos existentes em 
suspensão na atmosfera ou por elas sublevados, tais como a névoa seca, à 
bruma de areia, o turbilhão ou redemoinho, a tempestade de poeira ou de 
areia. 


Histórico. O mais antigo documento que registra a observação de um 
meteoro é um papiro egípcio, datado de 2000 a.C., que se encontra 
atualmente no Hermitage, em Leningrado, na U.R.S.S. 

As estrelas cadentes foram mencionadas por Aristóteles e por Sêneca, e sua 
origem cósmica foi reconhecida por Anaxágoras, Plutarco e Plínio. Todavia, a 
opinião dominante sobre a origem meteórica foi a defendida pelo médico, 
matemático e lógico inglês John Wallis (1616-1703) e aceita pelos astrônomos 
da época. Até o fim do séc. XVIII, a maioria dos cientistas não aceitava a ori- 
gem extraterrestre dos meteoros, apesar das inúmeras provas e observações 
visuais existentes. 

A credulidade do povo, que chegou mesmo a adorar algumas dessas pedras, 
atribuía a sua vinda a fenômenos sobrenaturais. A chuva de meteoros que 
ocorreu no início do mês de novembro de 1492, em Ensisheim (Alsácia), que 
foi testemunhada pelo imperador Maximiliano e seu exército, foi interpretada 
como um milagre, uma antevisão da sua vitória. 

A primeira publicação científica sobre os meteoros se deve ao astrônomo 
tcheco Stepling, que editou, em Praga, no ano de 1754, uma monografia 
intitulada Sobre a chuva de pedras, caída no ano de 1753, em Strkov, e as 
suas causas, onde está caracterizada a origem não-terrestre dos meteoros. 

O ceticismo dos cientistas era tal, nessa época, que Lavoisier, a 15 de abril 
de 1769, na Academia de Ciências, após aludir à queda de um meteoro obser- 
vada no ano anterior, em Maine, afirmou: “Pedras que caem do céu, não exis- 
tem”. Em 1776, o mineralogista austríaco Ignaz von Born (1742-1791), ao 
assumir as funções de conservador da coleção imperial de Viena, retirou todas 


198 


as pedras consideradas como caídas do céu, pois achava que tal interpretação 
decorria de uma ingenuidade do povo. 

Em 1794, o físico alemão Emst Florens Friedrich Chladni (1756-1827) 
publica em Riga um livro em que demonstra a origem cósmica de uma massa 
de ferro, encontrada na Sibéria, no ano de 1749, e trazida a Petersburgo, em 
1772, pelo acadêmico Pallas, donde a sua denominação “ferro de Pallas”. As 
ilações de Chladni foram refutadas pelo físico e mineralogista francês Joseph 
Izarn (1766-1835). 

Depois da notável chuva de meteoros de 26 de abril de 1803, em LAigle, 
na Normandia, uma pesquisa oficial foi determinada pelas autoridades 
científicas francesas. Coube ao astrofísico francês Jean Baptiste Biot 
(1774-1862) conduzir tal estudo, quando então foi estabelecida, de modo 
indiscutível, a origem cósmica dos meteoros. 


A astronomia meteórica. A astronomia meteórica é uma disciplina 
intimamente correlacionada com a geofísica, a geologia e a radiofísica. Suas 
principais finalidades se resumem no estudo da penetração dos meteoróides 
na atmosfera terrestre, na análise do movimento da matéria meteórica no 
espaço cósmico, no estudo da natureza e origem dos meteoros (e suas relações 
com a origem e o desenvolvimento do sistema solar), e das suas correlações 
com os outros pequenos corpos do sistema solar, tais como cometas, 
asteróides e poeira interplanetária. 

Quando um meteoróide entra na atmosfera, deslocando-se a grande 
velocidade, produz-se uma freagem, ou melhor, desaceleração pela fricção que 
é diretamente proporcional ao diâmetro do meteoro e ao inverso de sua 
massa, 

Ela é mais importante para os pequenos meteoróides, supostos esféricos. 

À medida que um meteoróide penetra na atmosfera perde velocidade como 
massa. A perda de massa ou ablação pode ser por vaporização, fusão ou 
fragmentação. A ablação começa quando a superfície do meteoróide atinge o 
ponto de ebulição. 

As moléculas de ar que se chocam com os meteoróides produzem energia 
cinética. Essa energia não irá somente vaporizar as camadas superficiais, mas 
será absorvida no interior, onde irá aquecer as mais profundas camadas até ao 
ponto de ebulição. A própria substância vaporizada vai formando um escudo 
protetor. 

Os átomos, escapando da superfície em que ocorreu a ablação do 
meteoróide, chocam-se com as moléculas da atmosfera com velocidade igual à 
do meteoróide, ionizando as partículas de ar que, excitadas, produzem a 
emissão luminosa. O meteoro é mais luminoso à medida que o decréscimo de 
sua massa é mais rápido. 

Quando atravessa a atmosfera, o meteoróide atinge temperaturas superio- 
res a 2000ºC, os átomos e moléculas que se perdem por ablação ao entrar em 
violenta colisão com as moléculas da atmosfera produzem a sua ionização. A 
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ionização de rastro de um meteoro permite a reflexão das ondas curtas, 
emitidas por um radar, em forma de eco, donde a importância da ionização na 
física meteórica. 

Às vezes, em virtude de fragmentações do meteoróide, algumas variações 
de brilho são observadas, em contradição com o exposto acima, pois a perda 
de massa é maior nos instantes de fragmentação, quando a superfície de 
choque aumenta. 


Massa de um meteoróide. A massa de um meteoróide pode ser determinada 
pela luminosidade que ele produz ao atravessar a atmosfera. Com efeito, se a 
intensidade de luminosidade do meteoróide é proporcional à energia cinética 
desenvolvida na perda de massa por unidade de tempo, é possível determinar 
a massa do meteoro se forem utilizadas observações fotográficas nas quais se 
conhecem a intensidade luminosa e a velocidade do meteoro em diferentes 
pontos da trajetória. Tal processo é utilizado para o caso dos meteoróides de 
massa inferior a 5 kg, no instante de penetração na atmosfera. A poeira 
meteórica resultante vai levar, segundo alguns autores, mais de um mês para 
atingir a superfície terrestre. A massa do meteoróide será determinada, 
diretamente, no caso de o meteorito ser recolhido. 


O brilho dos meteoros. A luminosidade dos meteoros é expressa em 
magnitudes estelares, de modo análogo ão que se emprega para as estrelas. 

Para comparar o brilho de diferentes meteoros é necessário reduzir as 
magnitudes aparentes a uma mesma distância-padrão. No caso específico dos 
meteoros essa distância é de 100 km. Ora, como a intensidade de brilho 
aparente é inversamente proporcional às distâncias, tem-se a magnitude 
aparente e a magnitude absoluta respectivamente, para a distância real e 
unitária do meteoro. 

A luminosidade de um meteoro é reduzida, pela absorção atmosférica, de 
uma quantidade que é uma função da distância e da altura zenital, de tal 
modo que se convencionou adotar a magnitude zenital absoluta, isto é, a 
magnitude que teria um meteoro ao zênite com distância-padrão de 100 km. 
Segundo a magnitude, os meteoros são, normalmente, classificados em 
meteoros visuais e telescópicos; os primeiros são visíveis a vista desarmada, 
enquanto que os segundos com auxílio de binóculos ou telescópios. 


Freqiiências de meteoros. O número de meteoros observados sofre uma 
variação diária e sazonal, em virtude do movimento da Terra no espaço. 


Variação diária. Considerando-se que a translação e rotação terrestres se 
fazem no mesmo sentido, um ponto T;, onde o ocaso do Sol ocorreu há 
pouco, se encontra na parte posterior da Terra, em relação ao sentido do 
movimento de translação, enquanto que o ponto T;, onde o Sol se prepara 
para sair, se encontra na parte anterior da Terra. A região T, da Terra vai 
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encontrar não só os meteoróides que cruzam a órbita terrestre como também 
aqueles que a alcançam. 


DIREÇÃO AO SOL 


| 


MEIO-DIA 


METEOROS 


se deslocam 
no mesmo sentido 
da Terra METEOROS 


meteoros que per MEIA: RT ereto aa EM COLISÃO 


Fig. 33 
Neste desenho se observa que a velocidade dos meteoros vai depender de estarem se 
deslocando no mesmo sentido ou em sentido oposto ao movimento da Terra. Por 
outro lado, é possível verificar que os meteoros são mais frequentes depois da 
meia-noite e antes da aurora, pois é este lado da Terra que se dirige para 
os enxames, durante o movimento da Terra ao redor do Sol. 


Conclui-se daí que os meteoros são mais frequentes pela manhã do que 
pela tarde, pois a Terra só recebe à tarde aqueles que a alcançam, enquanto 
que pela manhã ela vai encontrar, além destes, aqueles que se encontram no 
seu caminho. Pela mesma razão, os meteoróides vespertinos são mais lentos 
do que os matutinos. De modo análogo, aplicando o mesmo raciocínio para o 
movimento de rotação, poder-se-á explicar por que a incidência de meteoros é 
maior a leste do que a oeste. 

Variação sazonal. O movimento aparente dos meteoros é a resultante da 
composição do movimento da Terra em relação ao movimento dos meteoros, 
onde MT representa o movimento do meteoro, TA o movimento da Terra em 
direção ao ápex e RT o movimento resultante do meteoro, de onde se conclui 
que os radiantes aparentes estarão sempre deslocados no céu, em direção ao 
ápex terrestre, que é a direção da tangente à órbita terrestre no ponto que ela 
ocupa a cada instante. Assim, existirão mais radiantes no hemisfério que 
contêm o ápex do que naquele situado no hemisfério oposto. Tal é a razão 
que produz a variação do número de meteoros. 
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A elevação do ápex varia, entretanto, com as estações ao longo do ano. O 
ápex terrestre está situado cerca de 90º atrás do Sol, isto é, suas coordenadas 
são as mesmas do Sol há três anos atrás. Para o hemisfério Sul, no equinócio 
da primavera (março), a declinação do ápex terrestre é aproximadamente 
-23º, enquanto que durante o equinócio do outono (setembro) é de +23º. No 
primeiro caso, o ápex atinge sua máxima elevação sobre o horizonte, no 
hemisfério Sul, quando então a frequência de meteoros visíveis será maior. 

O número de meteoros que atravessa toda a atmosfera terrestre, em uma 
hora, é de cerca de 1 milhão de meteoros mais brilhantes do que a magnitude 
de 0,5; a 500 milhões para os meteoros mais brilhantes do que a magnitude 5. 
A maior dificuldade consiste em determinar o número de meteoros que 
escapam às observações telescópicas. O emprego do radar tem permitido 
estimar em 7 milhões o número de meteoros registrados no período de 1957 a 
1962, enquanto que as observações visuais só registraram 10 mil. 


Órbita dos meteoros. Os meteoros aparecem entre 100 a 120 km de altura 
e desaparecem entre 60 a 80 km. Essas alturas dependem de vários fatores, 
entre os quais o ângulo de incidência na atmosfera, a densidade da atmosfera 
e a velocidade de entrada do meteoróide. 

A determinação do valor dessa velocidade é muito importante, pois 
permite determinar a órbita dos meteoróides no espaço. Ora, uma vez 
conhecida a natureza da órbita, isto é, se ela é elíptica ou hiperbólica, 
poder-se-á discutir o problema da origem do meteoróide. Será ele um membro 
do sistema solar ou um objeto proveniente do espaço interstelar? Tal é o 
problema fundamental do estudo dos meteoros, que só pode ser resolvido 
através da determinação da velocidade heliocêntrica do meteoróide. 

Realmente, quando um meteoróide situado a uma distância do Sol se 
desloca a uma velocidade heliocêntrica, a trajetória desse corpo de massa 
desprezível em relação à massa solar será um elipse, uma parábola ou uma 
hipérbole, segundo a velocidade seja, respectivamente, menor, igual ou maior 
do que a velocidade parabólica. Para um objeto à distância Terra-Sol a 
velocidade parabólica é de 42 km/segundo. 

Todo corpo meteórico do sistema solar tem velocidade heliocêntrica 
sempre inferior a 42 km por segundo; tendo em vista, entretanto, que a 
velocidade da Terra em sua órbita é de 30 km por segundo, a velocidade 
geocêntrica máxima que esses corpos podem atingir será de 72 km/segundo. 
A velocidade mínima de 11 km/segundo será proveniente da ação exclusiva da 
atração terrestre. 

Desde os estudos (1866) do astrônomo italiano Giovanni Virgilio 
Schiaparelli (1835-1910) que se procura determinar a velocidade heliocên- 
trica. Segundo os últimos trabalhos do astrofísico norte-americano Fred 
Lawrence Whipple (1906- ), 99% dos meteoros possuem velocidade 
inferior à parabólica. 
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Em 1959, foi pela primeira vez possível, com auxílio dos registros 
fotográficos obtidos, simultaneamente por duas câmaras todo-céu, determinar 
a órbita de um meteoróide, observado em 7 de abril de 1959, no Observatório 
de Ondrejov. Com o auxílio da órbita, calculada pelo astrônomo tcheco Z. 
Caplecha, foi possível determinar o ponto de queda do meteorito que, 
encontrado próximo da cidade de Pribram, passou a ser conhecido por bólido- 
de Pribram. 

Outro bólido — bólido de Lost-City — que teve sua órbita calculada foi o 
observado em 4 de janeiro de 1970, em Oklahoma, e encontrado três dias 
mais tarde a menos de 1 km do ponto de impacto previsto. A simples 
observação da órbita desses dois bólidos permite concluir que eles provêm da 
faixa de asteróides ou pequenos planetas existentes entre as órbitas dos 
planetas Marte e Júpiter. 


ponto de E Rat A AA 
intersecção das 


AR cida órbita da chuva 


de meteoros 


Chuvas de meteoros. Os meteoróides têm a tendência de girar em torno do 
Sol em “enxames”, e a Terra passa através de vários enxames todo o ano. No 
momento em que a Terra atravessa uma dessas correntes de meteoros ocorrem 
as denominadas chuvas de estrelas cadentes. Toda chuva de meteoros parece 
ter sua origem num ponto particular do céu, denominado radiante. Alguns 
enxames de meteoros estão associados a determinados cometas. 
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Origem dos meteoros. Pela análise de órbitas dos meteoros esporádicos 
(cuja origem parece ser do anel de asteróides) e pela das chuvas de meteoros 
(cujas órbitas se associam às dos cometas), acredita-se numa dupla origem 
para os meteoróides. Assim, os esporádicos seriam os meteoróides asteroidais 
e as chuvas, os meteoróides cometários. 
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METEORITOS 


Os meteoritos constituem enormes massas de matéria sólida que ao 
penetrar em nossa atmosfera se consomem total ou parcialmente antes de 
atingir eventualmente o solo. O fenômeno luminoso que surge associado ao 
meteorito é às vezes acompanhado de explosões e ruídos semelhantes a uma 
trovoada muito afastada. Os meteoritos pesando mais de duas toneladas são 
felizmente pouco freqgjiientes. Os meteoritos recebem o nome da cidade ou 
localidade na qual foi encontrado. 

Classificam-se segundo a sua composição em: aerólitos, condritos, acon- 
dritos, siderólitos, sideritos, ataxitos e litossideritos. 

Os aerólitos ou meteoritos pedrosos são compostos de silicatos e pouco 
ferro e magnésio; outros metais são muito raros. Eles compreendem os 
condritos, os mais frequentes, que contêm grânulos muito característicos, 
denominados condros, e os acondritos, que como a própria palavra ensina não 
os contêm. 1 

Nesse mesmo grupo poderíamos incluir os siderólitos, uma transição entre 
estes, os aerólitos e os sideritos, nos quais ainda existe uma predominância 
dos silicatos. 

Os meteoritos ferrosos ou sideritos contêm ferro e níquel em quantidade 
predominante. Se polimos a superfície de um meteorito ferroso e a atacamos 
com ácido nítrico muito diluído, obteremos uma estrutura característica que 
permite distinguir os sideritos em dois grupos: os hexaedritos e os octaedritos. 

Nos hexaedritos surgem as características estruturais hexaédricas nas quais 
se revelam as raias finas e paralelas designadas como raias de Neumann. 

Os octaedritos, meteoritos de estrutura octaédrica, relevam um tipo de 
figuras características com faixas que variam de 0,2 a 2 mm, denominadas 
figuras de Wismannstatten. 

Existem também outros meteoritos ferrosos que não apresentam esses 
tipos de figuras: são os ataxitos e os litossideritos. Tais litossideritos fazem a 
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transição entre sideritos e os aerólitos, com uma predominância de ferro e 
níquel em relação aos silicatos. 

Convém lembrar que inúmeros autores não distinguem entre os litosside- 
ritos e os siderólitos. 

Entre os meteoritos cuja queda foi observada encontra-se um maior 
número de aerólitos do que de sideritos. Por outro lado, se estudarmos a 
quantidade de meteoritos existentes, vamos constatar que existem mais 
sideritos do que aerólitos. Tal fato se deve ao fenômeno de erosão que ataca 
os aerólitos com mais frequência. 


Os grandes meteoritos. Damos a seguir a relação dos grandes meteoritos 
ferrosos ainda conservados em um único fragmento. Além do nome, 
fornecemos a data de descoberta e o seu peso. 

1. York Cap (Groefrândia), 1895, 36 toneladas. Encontra-se atualmente no 

American Museum of Natural History em Nova York. 

Chingo (China), data desconhecida, 30 toneladas. 

Bacubirito (México), 1871, 27 toneladas. 

Mbosi (África), 1930, 25 toneladas. 

. Willamette (EUA), 1902, 14 toneladas. 

Armanty (Mongólia), data desconhecida, 20 toneladas. 

Agpalilik (Groenlândia), 1963, 16,5 toneladas. 

Chapaderos (México), 1852, 14 toneladas. 

Otumpa (Argentina), 1783, 13, 6 toneladas. 

10. Mundrabilla (Austrália), 1966, 12 toneladas. 

11. Morito (México), 1600, 11 toneladas. 

12. Bendegó (Brasil), 1784, 5,4 toneladas. Encontra-se no Museu Nacional do 
Rio de Janeiro. 
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Crateras meteoríticas. São inúmeros os bólidos que, ao se chocarem com a 
Terra, produziram enormes crateras meteoríticas. Uma das mais célebres se 
encontra no Arizona, EUA — mede 1.267 m de diâmetro e sua profundidade 
ultrapassa 180 m. Em 30 de junho de 1908, um enorme meteorito caiu na 
Sibéria. Seus inúmeros fragmentos cavaram mais de duzentas crateras e a 
explosão devastou a floresta, num raio de 100 km. Segundo cálculos 
astrofísicos, esse imenso bólido teria uma massa de aproximadamente 40 mil 
toneladas. Duas são as principais espécies de crateras meteoríticas: as crateras 
de explosão e as de impacto. 

As crateras de explosão são de grandes dimensões: de 100 metros a vários 
quilômetros de diâmetro. Quando o grande meteoro produz a cratera, ele se 
desfaz completamente no instante do choque, distribuindo fragmentos por 
toda a vizinhança da cratera. Os fundos das crateras são pulverizados e 
encontram na sua superfície os impactites, isto é, pequenas rochas fundidas 
com aspecto de vidro vesicular. 
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As crateras de impacto são menores e, raramente, atingem diâmetros 
superiores a 100 m. O fundo dessas crateras não é pulverizado. Um terceiro 
tipo de cratera é um modelo intermediário, resultante da fragmentação do 
meteoróide em meteoritos diferentes em suas dimensões. 

Os astroblemas são crateras meteoríticas fósseis, oriundas das quedas de 
meteoritos na era de formação do sistema solar. Se bem que a ausência de 
erosão tenha permitido conservá-las em outros astros, tais como a Lua, elas 
desapareceram em virtude da erosão da Terra. Algumas têm sido localizadas, 
como a de Vedrefort, na África do Sul, de 40 km de diâmetro. Um dos 
últimos astroblemas descobertos foi o de Popigay, na Sibéria, com cerca de 30 
milhões de anos. Em seu interior se encontrou diamantes resultantes do 
impacto meteorítico. 

Damos a seguir a lista de algumas das mais notáveis crateras meteoríticas: 


Meteor Crater. Cratera de explosão situada no Arizona, EUA. Seu diâmetro 
de 1.295 metros e sua profundidade de 174 metros permite estimar que o 
meteorito que lhe deu origem quando se chocou com a Terra a 10 ou 50 mil 
anos possuía um diâmetro de 160 metros e uma massa de 10 milhões de 
toneladas. 


Chubb. Cratera de explosão, descoberta em 1943, em Ungava ao noroeste de 
Quebec, com um diâmetro de 3.600 metros e uma profundidade superior a 
180 metros. Em seu interior existe atualmente um lago. 


Wolf Creek. Cratera de explosão de 854 metros de diâmetro e 52 metros de 
profundidade, descoberta em 1937 na Austrália ocidental. 


Aouelloul. Cratera de explosão de 250 metros de diâmetro, descoberta em 
1951 em Aouelloul, na Mauritânia. 


Henbury. Crateras mistas, ou seja, produzidas por impacto e explosão de 
meteoritos. Esse grupo de 13 crateras foi descoberto em 1931 na 
Austrália. A maior delas de forma elíptica possui o eixo maior igual a 198 
metros e o menor de 108 metros. 


Boschole. Cratera de explosão de 175 metros de diâmetro descoberta em 
1937 na Austrália central. 


Dalgaranga. Cratera de impacto de 175 metros de diâmetro descoberta em 
1923 na Austrália ocidental. 


Odessa. Grupo de quatro crateras do tipo misto, ou seja, produzidas pelo 
impacto e explosão de um meteorito, descobertas em 1921 em Odessa, Texas, 
EUA. A maior delas possui um diâmetro de 168 metros e a menor 24 metros. 
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Kaalyaw. Grupo de sete crateras de explosão e impacto descobertas em 1928 
em Kaalyaw, na Estônia. A maior delas possui um diâmetro de 110 metros e 
uma profundidade de 15 metros aproximadamente. 


Wabar. Crateras de explosão e impacto descobertas em 1932 em Wabar, na 
Arábia. A cratera maior possui um diâmetro de 100 metros e a mais profunda 
10,5 metros. 

A mais notável das nossas crateras — a da Serra da Cangalha — foi 
descoberta a 60 quilômetros a sudoeste da cidade de Carolina, no Maranhão, 
durante um vôo comercial em 1970, pelo aviador brasileiro Guilherme Winter, 
que além de piloto de aviação comercial é astrônomo amador membro do 
CARJ — Clube de Astronomia do Rio de Janeiro. Se bem que sua localização 
tenha sido efetuada há cerca de 10 anos, sua natureza foi durante todo esse 
período muito duvidosa. Só recentemente sua origem foi determinada pelo 
geologista norte-americano John F. Mc Hone da Universidade de Illinois que, 
em companhia do cientista brasileiro Ubiratan Porto dos Santos, do INPE — 
Instituto de Pesquisas Espaciais, visitou a região em outubro de 1976, quando 
então foram recolhidas algumas amostras do solo da cratera. Após o estudo 
dessas rochas foi possível a Mc Hone concluir que essa cratera deve ter sido 
produzida pelo impacto de um enorme meteorito há 220 milhões de anos. Em 
virtude de suas dimensões, 3 quilômetros de diâmetro e 350 metros de 
profundidade, ela constitui uma das mais notáveis crateras de impacto já 
localizadas. 
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ESTRELAS 


Estrelas são corpos gasosos, de forma aproximadamente esférica, no 
interior dos quais reinam temperaturas e pressões elevadas, particularmente 
nas regiões vizinhas do centro. Aí se verificam reações termonucleares, que 
liberam considerável energia, a qual se propaga, do centro para a periferia, 
através de diversas camadas que as constituem, até atingir o espaço sob a 
forma de radiações eletromagnéticas. No centro, a radiação é rica em 
componentes de alta frequência (radiações gama e X) e, na periferia, de 
radiações luminosas, ultravioletas e infravermelhas. 


Métodos de observação. A observação das estrelas se faz pelo registro das 
suas radiações eletromagnéticas, particularmente das luminosas, que eram, até 
bem pouco tempo, as únicas possíveis de observar. Todas as outras, com 
exceção das ondas de rádio, são muito fracas para serem detectadas, em 
virtude da absorção atmosférica. Com o advento das primeiras observações 
fora da atmosfera, tornou-se possível a observação das radiações X, 
ultravioletas e infravermelhas emitidas pelas estrelas. 

As características de uma estrela podem ser estudadas, por intermédio das 
suas radiações eletromagnéticas, sob dois aspectos: o astroméfrico, que visa a 
determinar sua posição e seu movimento, e o astrofísico, que tem por 
finalidade estudar sua natureza e constituição. 


Classificação. Da observação sistemática das estrelas, surgiu a necessidade 
de compará-las. Procurou-se, de início, instituir um sistema de classificação 
cientificamente satisfatório, que permitisse levar em conta todas as caracte- 
rísticas observáveis. A própria evolução das técnicas de observação provocou 
uma evolução nos métodos e sistemas de classificação estelares. 

Entre os caracteres que se podem inferir na análise das radiações estelares, 
convém ressaltar a direção, o brilho e a cor. A primeira característica, de 
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natureza astrométrica, conduziu os antigos a uma classificação das estrelas em 
figuras ou constelações. Pelo estudo sistemático das posições estelares 
estabeleceram-se, então, os globos, catálogos e atlas celestes. Esse primeiro 
caráter fornece, atualmente, as principais informações sobre as distâncias e os 
movimentos próprios das estrelas, que contribuem, indiretamente, para o 
estabelecimento de uma dinâmica dos conjuntos estelares e, portanto, para 
uma classificação baseada nesses parâmetros. 

Os dois outros caracteres, de natureza astrofísica, foram utilizados pelos 
antigos astrônomos no estabelecimento de uma escala de brilho aparente de 
uma estrela — a magnitude estelár, meta fundamental da fotometria estelar. 

O último aspecto das radiações luminosas estelares foi, durante muito 
tempo, desprezado, sendo considerado, entretanto, atualmente, como o mais 
importante. As radiações permitem analisar a luz e fixar o seu espectro sobre 
uma placa fotográfica, por intermédio da espectroscopia estelar, que deu 
origem às inúmeras e modernas classificações espectrais. 

As observações das estrelas sofrem várias limitações, que dificultam o seu 
estudo. Dentre elas convém citar a impossibilidade de: a) estudar, com 
minúcias, a superfície estelar (excetua-se, logicamente, o Sol); b) determinar o 
fluxo integral, pois a atmosfera absorve completamente as radiações de 
2.900 À; c) estudar a grande dispersão dos espectros estelares de magnitude 
m > 10 e, em particular, a análise espectral de estrelas afastadas, como 
aquelas situadas em outras galáxias. 

A solução dessas dificuldades, que constitui a principal meta dos 
astrofísicos, desejosos de pesquisar nas fronteiras da astronomia, só será 
possível pelo desenvolvimento de novas técnicas observacionais. Além das 
sondas espaciais, os radiotelescópios que funcionam sobre o princípio da 
supersíntese de abertura, construídos por Martin Ryle, em Cambridge, 
parecem soluções promissoras. Segundo esse princípio, acumulando-se os 
sinais durante vários dias, como espaçamento de 12 antenas de 25 m de 
diâmetro, chega-se a sintetizar o equivalente a um refletor de 1.600 m de 
diâmetro, obtendo-se uma sensibilidade e uma resolução extraordinárias. 


Nomenclatura. Em 1603, Johann Bayer, na impossibilidade de designar 
cada estrela por um nome próprio, resolveu, ao publicar o seu atlas celeste, a 
Uranometria, denominar cada estrela por uma letra grega, seguida do genitivo 
latino do nome da constelação a que pertence. Segundo Bayer, as estrelas 
seriam denominadas pelas letras do alfabeto grego, de acordo com o brilho 
decrescente. Assim, designa-se por alfa a estrela mais brilhante da constelação, 
por beta a segunda estrela mais brilhante, por gama a terceira etc. 

Com o avanço da astronomia, o alfabeto grego tornou-se insuficiente. 
Passou-se, então, a utilizar o alfabeto latino. Logo que este se esgotou, 
resolveu John Flamsteed, ainda no séc. XVII, utilizar um número seguido do 
genitivo latino da constelação. Essas denominações se perpetuaram para as 


210 


estrelas mais brilhantes, se bem que o numero crescente de novas estrelas 
descobertas tenha tornado insuficientes tais sistemas de nomenclatura. 

Mais preciso do que esses sistemas de nomenclatura é o que os astrônomos 
utilizam atualmente, depois do estabelecimento, no início do séc. XX, das 
cartas e catálogos celestes fundamentais. A estrela que, segundo a nomen- 
clatura clássica de Bayer, se denomina Beta Muscae, charha-se, simplesmente, 
de acordo com os mencionados catálogos, C.P.D. — 67º2064, o que significa 
ser ela a estrela número 2064 da zona de declinação — 67º do Cape 
photographic Durchmusterung (C P.D.). 

Se bem que a astronímia, isto é, o estudo dos nomes próprios das estrelas, 
tenha para os astrônomos um interesse relativo, desperta viva atenção junto 
ao grande público, entre os navegantes, pilotos e exploradores; em resumo: 
entre todos aqueles que, para determinar uma posição geográfica, são 
obrigados a recorrer à astronomia. 

No curso das pesquisas sobre a origem dos nomes próprios das estrelas 
verifica-se que é quase impossível explicar o significado de muitos deles, salvo 
os nomes gregos e latinos, que se encontram habitualmente nas publicações 
científicas. O significado dos nomes gregos e latinos — Antares, Arcturus, 
Capella etc. — permaneceu inalterado. Os nomes de origem grega, egípcia, 
caldéia, persa e chinesa são raros. Já os nomes árabes, mais numerosos que 
estes últimos, alteram-se em seu significado. 

Dos 106 nomes árabes que se conhecem, 50, atribuídos a determinada 
estrela, designam, na realidade, uma outra, um grupo de estrelas ou, mesmo, 
uma constelação. 

No caso especial das estrelas variáveis, Friedrich Wilhelm August Arge- 
lander propôs designá-las pelo nome da constelação, em latim, precedido de 
uma ou duas letras que indicam a ordem de descoberta da estrela na 
constelação, desse modo: R Leonis é o nome da primeira estrela variável 
descoberta na constelação de Leão; S Leonis, a segunda; Z Leonis, a nona; RR 
Leonis, a décima etc. Esse método permite nomear 334 estrelas. variáveis em 
cada constelação. No caso em que tal número é ultrapassado, as variáveis 
descobertas posteriormente são designadas por uma letra V, seguida de um 
número indicativo da ordem cronológica de sua descoberta; por exemplo: V 
335, V 336, V 337 etc. As variáveis descobertas nos aglomerados globulares 
recebem o nome do aglomerado a que pertencem, seguido do número de 
ordem de sua descoberta. 
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AS CONSTELAÇÕES 


A acepção do termo constelação, “grupo de estrelas”, subsiste ainda na 
linguagem vulgar. Para normalizar e evitar ambigúidades na localização de um 
objeto celeste, o termo constelação deixou de ser para os astrônomos O 
coletivo de estrelas para designar uma “região de esfera celeste”. 


Histórico. A primeira classificação sistemática das estrelas surgiu com a 
subdivisão do céu em constelações ou asterismos, cuja descrição constitui a 
principal finalidade da uranografia. 

A história da uranografia inicia-se com Ptolomeu, a quem se deve o mais 
antigo catálogo de estrelas, o Almagesto, que relaciona um total de 1.022 
estrelas, agrupadas em 48 constelações, doze das quais no Zodíaco, vinte e 
uma ao Norte e quinze ao Sul. Estas denominações, que chegaram até nós 
através de Ptolomeu, são oriundas das primitivas civilizações da Mesopotâmia. 
A notícia mais antiga sobre as constelações deve-se ao poeta grego Aratos 
(c. 315-c.240 a.C.), em Phenomena, cerca do ano 270a.C., se bem que Hesíodo, 
500 anos antes, e os poemas homéricos, já mencionem algumas delas. 

Essas 48 constelações, denominadas constelações ptolemaicas, permane- 
ceram sensivelmente invariáveis até a época das primeiras navegações ao sul do 
equador. Desde então diversos pilotos agruparam em constelações as novas 
estrelas que iam avistando em suas viagens pelos mares do Sul. Não é possível 
identificar todos aqueles que deram nome a essas constelações. Um deles foi, 
sem dúvida, o piloto holandês Petrus Theodori que, em 1597, ao voltar de 
uma longa viagem às Índias, forreceu o primeiro esboço do céu austral, 
segundo relato do astrônomo alemão Johann Bayer (1572-1625), em sua 
Uranometria, publicada em 1603. Nesta obra encontram-se relacionadas 60 
constelações. 

Outras denominações foram criadas pelos astrônomos Hevelius (1690), 
Halley (1690) e Flamsteed (1752); além desses, citam-se ainda os astrônomos 
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franceses Nicolas Louis de La Caille (1713-1762), Pierre Charles Le Monnier 
(1715-1799), Joseph Jérôme Le François de Lalande (1732-1807), o polonês 
Martin Odlanicki Poczolent (1728-1810), e o alemão Johann Elert Bode 
(1747-1826). 

Foi La Caille, após a sua viagem ao Cabo, quem concluiu e unificou a 
nomenclatura das constelações circumpolares do Sul, como está relatado na 
memória que apresentou, em 1752, na Academia das Ciências de Paris. La 
Caille introduziu 14 novas constelações e, por outro lado, dividiu a extensa 
constelação ptolemaica de Argus, o Navio, em outros três asterismos: Carina, 
Puppis e Vela. 

Levados por motivos diversos, alguns astrônomos propuseram a mudança 
dos nomes pagãos dados às constelações pelos poetas gregos e latinos. Mas 
essas mudanças iriam provocar uma tal confusão, principalmente na leitura 
dos autores antigos, que se julgou de bom alvitre conservar as nomenclaturas 
primitivas. 

Se, de um lado, é notável o fato de que as constelações tenham 
permanecido imutáveis no curso dos séculos, apesar das inúmeras tentativas, 
em diferentes épocas, de rever as suas formas, de outro lado é surpreendente 
que tenham ficado mal delimitadas durante todos esses séculos. São inúmeros 
os casos de estrelas catalogadas ao mesmo tempo em duas constelações 
vizinhas. 

Os astrônomos tiveram de esperar até 1922, quando foi criada a União 
Astronômica Internacional, para que, tendo em vista a importância capital, 
como base de referência de seus trabalhos de observação sistemática das 
estrelas variáveis, dos meteoros etc., lhes fosse solicitada uma delimitação em 
bases definitivas. 

Em 1925, a assembléia-geral da União Astronômica Internacional decidiu 
confiar ao astrônomo belga Eugene Joseph Delporte (1882-1955), do 
Observatório Real da Bélgica, o estabelecimento da delimitação científica das 
constelações do Hemisfério Norte. O problema era encontrar uma solução que 
não provocasse uma revolução no estudo dos documentos antigos. Para tanto, 
Delporte foi obrigado a determinar matematicamente os limites que se 
afastassem o mínimo dos traçados não definitivos que figuravam nos atlas 
existentes. 

Neste trabalho, Delporte se inspirou na delimitação do astrônomo 
argentino, de origem norte-americana, Benjamin Apthorp Gould (1824-1896), 
que já havia fixado as fronteiras das constelações austrais por porções de 
meridianos de ascensão reta e de paralelos de declinação correspondentes ao 
equinócio de 1875. A delimitação científica proposta por Delporte, que 
também utiliza o equinócio de 1875, foi adotada, universalmente, por decisão 
da U.A.I., e permite determinar com segurança a posição de cada estrela em 
sua respectiva constelação. 
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Origem astronômica das constelações. O agrupamento das estrelas em 
constelações deve ter surgido bem antes do aparecimento da escrita. O estudo 
da sua origem constitui um dos mais férteis campos da etnologia que, por seu 
intermédio, vem estudando também a mitologia e a estrutura do pensamento 
dos povos primitivos. 

O moderno estudo da origem das constelações tem demonstrado que sua 
distribuição e sua denominação, longe de constituírem uma fantasia dos 
povos primitivos, representam uma cartografia ordenada do céu, com uma 
série de finalidades utilitárias. Tudo indica que os povos primitivos utilizavam 
as constelações com a finalidade principal de orientá-los no desempenho de 
suas atividades agrícolas e náuticas. 


Fig. 35 
Constelações 


O agrupamento das estrelas em constelações seguiu dois sistemas: um 
zodiacal (relacionado com a agricultura) e outro equatorial (relacionado com 
a navegação). Poder-se-ia perguntar qual dos dois é o mais antigo. É difícil 
qualquer afirmativa acerca da prioridade de um sistema sobre o outro. Pode-se 
afirmar, apenas, que o sistema de nomenclatura equatorial está ligado à 
orientação por meio das estrelas na navegação noturna, enquanto o sistema 
zodiacal tinha por finalidade a determinação das estações, prendendo-se, 
assim, às atividades agrícolas. ! 

As mais antigas denominações surgiram entre os povos da Mesopotâmia, 
onde as noites serenas e.estreladas facilitavam imensamente a observação dos 
astros. Assim, os povos babilônicos, que pertenceram a uma civilização que 
remonta a mais de 4.000 anos, através de suas observações, de início 
empíricas, foram-se aperfeiçoando lentamente até que, nos últimos séculos 
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Fig. 36 
Constelações 


antes de Cristo, já tinham elaborado, além de um calendário, uma 
representação do céu bastante útil às atividades agrícolas e náuticas da época. 

Nos primeiros zodíacos, a constelação do Touro ocorre como primeiro 
signo, pois o equinócio da primavera localizava-se nessa constelação. 
Todavia, em virtude do movimento de precessão, o equinócio se desloca 
sucessivamente, em todos os signos, num período de 26.000 anos, aproxi- 
madamente. A partir de 2150 a.C. o equinócio aparece no signo de Áries e, 
desde o primeiro século de nossa era, no signo de Peixes. 

Aliás, convém lembrar que entre os persas o céu era dividido em quatro 
partes pelas quatro estrelas reais — Aldebaran, Regulus, Antares e Fomalhaut 
— utilizadas na agricultura para indicar o início dos caluros equinocial e 
solsticial. 

Pela extensão de certas constelações zodiacais, tais como Leão e Câncer, 
pode-se concluir que a divisão do zodíaco em doze partes, correspondentes 
aos doze meses do ano, foi posterior à formação dessas constelações. Cada 
signo zodiacal ocupa 30º; ora, Leão e Câncer jamais teriam, nessa divisão, 
qualquer relação, já que Leão tem enormes dimensões e Câncer é bem 
pequeno. A divisão em doze partes é posterior à formação das constelações 
principais, associadas à sucessão das estações. As constelações zodiacais que 
surgiram em primeiro lugar foram Touro, Gêmeos, Leão, Virgem, Escorpião, 
Sagitário e Peixes. Posteriormente, foram criadas Câncer e Balança. 

A associação do nome das constelações à mitologia era uma maneira de 
permitir a transmissão oral das descrições do céu; o culto prestado aos 
fenômenos naturais, inexplicáveis pela ciência da época, deu,origem a ligações 
místicas. 
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CATÁLOGOS E ATLAS 


Definição. Os catálogos astronômicos relacionam, segundo um determi- 
nado critério, as diferentes características dos corpos celestes, ilustrando-as 
com gráficos, fotografias e diagramas. Existem catálogos de diversos tipos: os 
principais são os que fornecem a posição precisa das estrelas, sua magnitude 
aparente, seu tipo espectral e seu movimento próprio, ou paralaxe. Um 
catálogo astronômico deve ser homogêneo, permitindo ao consulente reco- 
nhecer, ao utilizá-lo, os critérios que o nortearam, bem como os percentuais 
de erros e as aproximações eventuais de cada observação registrada. 

A constituição de um catálogo é o resultado normal de um grande número 
de observações sistemáticas. Só um trabalho metódico e paciente pode 
conduzir a importantes descobertas; daí a importância dos catálogos 
astronômicos. 


História dos catálogos. Atribuiu-se, durante muito tempo, a elaboração do 
primeiro catálogo de estrelas ao astrônomo grego Hiparco (séc. II a.C.). 
Atualmente, sabe-se que foram os chineses os primeiros povos a possuírem 
astrônomos a serviço do governo, com a finalidade de registrar os fenômenos 
celestes. A determinação das posições das estrelas se fazia, então, por métodos 
análogos aos das observações meridianas modernas. A nomenclatura das 
estrelas, entre os chineses, era tão antiga como precisa. 


O primeiro catálogo estelar foi compilado pelos astrônomos chineses. Tal 
catálogo reunia 1.464 estrelas, distribuídas por 284 constelações. Para cada 
constelação eram fornecidos os nomes das estrelas, os nomes das constelações 
vizinhas e duas coordenadas equivalentes às coordenadas equatoriais em uso 
atualmente. Outro catálogo de origem chinesa, o catálogo de Shih Shen, foi 
elaborado quatro séculos antes da era cristã, e continha as coordenadas de 
800 estrelas. 
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Se a prioridade na elaboração de um primeiro catálogo estelar é dos 
chineses, aos astrônomos gregos deve-se, entretanto, o grande mérito da 
determinação, com êxito, das coordenadas das estrelas em termos de latitude 
e longitude. Entre os catálogos gregos convém citar, em primeiro lugar, o 
catálogo de 25 estrelas, de Eudoxo de Cnido (séc. IV a.C.), e, em seguida, o 
catálogo de 800 estrelas, de Hiparco. Foi por intermédio da compilação desse 
catálogo que Hiparco, comparando as suas observações com as de Timócaris 
(séc. III a.C.), obtida um século e meio antes, descobriu a precessão dos 
equinócios. 

.O mais conhecido de todos os catálogos dessa época foi o elaborado por 
Ptolomeu (séc. II d.C.), que continha as coordenadas de 1,025 estrelas 
brilhantes para o equinócio de 138 d.C. Tal catálogo contém, além das 
próprias observações de Ptolomeu, muitas outras de seus antecessores. 
Durante muito tempo afirmou-se que o catálogo de Ptolomeu era cópia do 
catálogo de Hiparco; entretanto, uma análise cuidadosa revelou que o seu 
catálogo, além de mais rico, possuía cerca de 300 estrelas e era mais preciso, 
pois mais de 90% dos seus valores numéricos foram obtidos por observações e 
cálculos originais. Convém lembrar que foi Ptolomeu quem introduziu a 
noção da classificação das estrelas pelo seu brilho aparente em um sistema de 
seis grandezas. A precisão nesse catálogo era da ordem de 15 minutos. 

Até o séc. X parece que nenhum outro catálogo foi elaborado. O de 
Ptolomeu foi reobservado e reduzido a outros equinócios. Assim, o Catálogo 
de al-Sufi é uma cópia do de Ptolomeu para o equinócio de 964. Do mesmo 
modo, a Tábua alfonsina é uma cópia do catálogo de Ptolomeu para o 
equinócio de 1252. É por intermédio do catálogo elaborado pelo astrônomo 
persa Abdal-Rahmãn-al-Stfi (903-986) que se conhecem os nomes árabes das 
estrelas. 

Após reobservar as principais estrelas do catálogo de Ptolomeu, o 
astrônomo mongol Ulugh Beigh (1393-1449), neto de Tamerlão, que reinou 
em Samarcanda, no séc. XIV, elaborou um novo catálogo, que contém 1.017 
estrelas para o equinócio de 1437. 

As reobservações das estrelas de Ptolomeu deram, posteriormente, origem 
ao catálogo do astrônomo alemão Christoph Rothmann (+ 1600), que contém 
1.004 estrelas para o equinócio de 1594, e o de Tycho Brahe, que contém 
1.005 estrelas para o equinócio de 1601. Um suplemento para o hemisfério 
sul foi publicado por Edmund Halley, que observou as estrelas na ilha de 
Santa Helena, em 1677. 

No séc. XVII o astrônomo alemão Hevelius (1611-1687) elabora os 
catálogos de 1.564 estrelas para os equinócios de 1661 e 1701. As posições 
nesses catálogos atingem a precisão de mais ou menos dois minutos. Nesses 
catálogos se utilizam, pela primeira vez, as coordenadas equatoriais em lugar 
de outros sistemas de coordenadas, em virtude do desenvolvimento da 
astronomia meridiana. 
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A introdução de novos métodos de observação e, principalmente, de novos 
instrumentos óticos, bem como a substituição das esferas armilares e dos 
dióptricos por telescópios e lunetas astronômicas, foram a causa do aumento 
de precisão nos novos catálogos. 

Com a criação, em 1675, do Observatório de Greenwich, sob a direção de 
Flamsteed, a importância das posições exatas das estrelas tornou-se uma das 
principais funções desse centro de astrometria. O catálogo aí elaborado por 
James Bradley para o equinócio de 1755 atinge uma precisão de +0,16” em 
ascensão reta e t 1,3” em declinação. Em relação ao catálogo de Bradley, os 
que o antecederam têm unicamente valor histórico, tendo em vista a sua fraca 
precisão. Os catálogos derivados das observações de Bradley têm ainda uma 
certa utilidade, sendo empregados no cálculo de movimentos próprios. A base 
dos sistemas fundamentais modernos está constituída pelos catálogos de 
inúmeros observatórios, tais como os de Greenwich, Pulkova, Washington 
etc., para o hemisfério norte, e Córdoba e Cape Town (Cidade do Cabo), para 
o hemisfério sul. 


As “Durchmusterung”. Em 1863, Argelander, no Observatório de Bonn, 
estabelece um atlas e um estudo fotográfico de 324.188 estrelas — a Bonner 
Durchmusterung (B.D.), que compreende estrelas até a magnitude de 9,5 para 
o hemisfério norte, na faixa de -2º a + 90º de declinação. Hoje, a 
designação padronizada das estrelas provém essencialmente desse trabalho. 
Um suplemento desse catálogo foi estabelecido, em 1880, por Eduard 
Schônfeld, que estudou as estrelas compreendidas entre as declinações de 0º a 
-20º, até uma magnitude de 9,5. 

No hemisfério sul os observatórios de Córdoba e do Cabo empreenderam 
trabalho análogo. O projeto do Observatório de Córdoba deu origem ao 
Córdoba Durchmusterung (C.D.), que completa o trabalho anterior, incluindo 
as estrelas de -23º a -90º. Trabalho análogo foi ainda realizado no 
Observatório do Cabo, dando origem ao Cape photographic Durchmusterung 
(CPD), que compreende as estrelas de declinação -199 a -90º. 


Globos, cartas e atlas celestes. O problema dos catálogos está associado ao 
dos globos, cartas e atlas celestes. Realmente, para a descrição de objetos mais 
complexos, como as galáxias e os aglomerados, ou para as observações muito 
ricas em informações, como os espectros estelares, é mais conveniente 
adotar-se o critério da elaboração de atlas. Tal foi a prática empregada pelos 
antigos nas descrições das constelações. 

A Atlas se atribui a construção do primeiro globo celeste. Com efeito, nas 
mais antigas obras de arte ele é representado carregando um globo, como se 
pode ver na sua estátua, de autoria de Farnese, no museu de Nápoles. 
Segundo alguns autores, Atlas foi astrônomo e rei de Marrocos, que viveu por 
volta do ano 1580 a.C. 
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O mais antigo globo celeste de que se tem notícia seria, entretanto, O de 
Eudoxo, que viveu no séc. IV a.C. Existem alguns fragmentos de globos 
celestes em diversos museus, sendo o mais antigo o do museu do Vaticano. 

Todavia, de todas as esferas celestes construídas na Antiguidade, nenhuma 
cópia chegou até nós. Todos os registros ou informes uranográficos da 
Antiguidade vieram através das obras de Ptolomeu e dos globos de origem 
árabe que resistiram ao tempo. Em 1515, o célebre gravador alemão Albrecht 
Diirer (1471-1528) reconstituiu as imagens das constelações. As figuras 
existentes no planisfério de Diirer, com algumas pequenas modificações, são 
as bases de todas as representações ilustradas das constelações que aparecem 
nos globos modernos. 

Além dos globos celestes, não se conheceu, até o séc. XVI, nada 
semelhante às atuais cartas ou atlas celestes. Sabe-se, entretanto, que 
Ptolomeu e todos os seus discípulos representavam as figuras simbólicas das 
constelações como vistas de fora de um globo celeste. As cartas eram, 
portanto, desenhadas sobre a face convexa da esfera celeste. 

Em 1603, Bayer introduz uma importante inovação, representando os 
desenhos sobre a face côncava. Assim, Bayer, na sua Uranometria, foi o 
primeiro a desenhar as constelações no interior da esfera, como elas realmente 
aparecem no céu. 

Pode-se afirmar que o atlas de Bayer constitui a mais antiga carta celeste. 
Em 1690, surge o atlas de Hevelius e, em 1729, 0 de Flamsteed. As notações 
de Bayer, que representa as estrelas por letras gregas, e as de Flamsteed, que 
as representa por números, são até hoje utilizadas. 

Nas cartas modernas, as figuras simbólicas das constelações não mais 
aparecem, tendo sido substituídas pela rede de meridianos e paralelos. Os 
limites das constelações passaram a ser indicados pelas linhas geométricas, 
definidas, em 1930, por Eugene Delporte. 

Para evitar o longo trabalho de execução de cartas e atlas celestes, 
resolveu-se que a elaboração fotográfica seria o único meio rápido para a 
confecção de um atlas ou catálogo, compatível com O alcance dos atuais 
telescópios. 

De fato, os catálogos obtidos visualmente demandavam um trabalho insano 
e a fotografia, além de reduzir consideravelmente tal elaboração, tornou 
possível a observação de estrelas mais fracas do que as que se podem observar 
com a ajuda de um círculo meridiano. 

Entusiasmados pelos resultados da fotografia, resolveram os irmãos Paul e 
Prosper Henry, célebres construtores de objetivas astronômicas, construir O 
primeiro astrógrafo, que utilizam com sucesso no Observatório de Paris, em 
1884. Tendo em vista os resultados obtidos, os astrônomos franceses 
convocaram uma reunião internacional, em Paris, em 1887. Essa reunião, da 
qual participaram astrônomos de vários países, serviu de marco inicial dos 
congressos científicos internacionais e deu origem aos numerosos órgãos de 
pesquisa científica. A Carte du ciel, como ficou conhecida, foi elaborada por 
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18 observatórios de todo o mundo, munidos do mesmo instrumental. 
Todavia, o atlas mais importante foi elaborado, de 1954 a 1958, pelos 
astrônomos de Monte Palomar: o Sky atlas. 
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DISTÂNCIA DAS ESTRELAS 


A determinação da distância das estrelas é um dos problemas fundamentais 
da astronomia estelar. Tal tipo de pesquisa constitui, por outro lado, um dos 
trabalhos mais penosos da astronomia observacional, pois é muito difícil 
determinar os pequenos efeitos provenientes das enormes distâncias que 
separam a Terra das estrelas. 

Realmente, para um observador situado na Terra, os efeitos de perspec- 
tivas, que resultam de seu deslocamento no espaço, se traduzem por variações 
da direção na qual uma estrela é observada. Esses efeitos podem ser utilizados 
na determinação dos afastamentos de uma estrela, do mesmo modo que um 
topógrafo faz quando procura determinar a distância geográfica de um ponto 
acessível a uma determinação direta. 


Paralaxe. Pela determinação dos ângulos de visadas a e b, de duas 
extremidades de uma base AB, cuja distância é bem conhecida, é possível a 
um topógrafo determinar as distâncias AC e BC que o separam do objeto C 
inacessível. As linhas visadas, que partem dos dois extremos de uma base, não 
são paralelas, mas convergentes. Sua convergência será tanto maior quanto 
menor for a distância do objeto visado. Ao seu ângulo de convergência 
denomina-se paralaxe. 

No caso dos astros próximos, situados no sistema solar, determina-se a sua 
distância à Terra utilizando-se para base o diâmetro equatorial da Terra, que 
constitui a maior e a única base utilizável (12.000 km). Todavia, no caso das 
estrelas, o diâmetro equatorial constitui uma base muito reduzida para que o 
desvio paralático seja apreciável. É necessário, então, utilizar uma base muito 
maior. Para tanto, adota-se como base o diâmetro da órbita percorrida pela 
Terra em seu movimento em torno do Sol (150.000.000 km). 

Unidades de distância. A paralaxe de uma estrela é o ângulo sob o qual um 
observador, colocado nessa estrela, veria o raio da órbita terrestre perpendi- 
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cularmente ao seu raio visual. A paralaxe depende unicamente da distância. 
Conhecendo-se uma delas é fácil deduzir a outra. Assim, em astronomia, a 
noção de distância é substituída pela de paralaxe. 


ESTRELA X 


Fig. 37 
Paralaxe. A distância D de uma estrela será determinada pelo ângulo que poderá 
ser obtido em vista do seu deslocamento em relação às estrelas mais 
afastadas quando da sua observação em dois extremos opostos da órbita da 
Terra ao redor do Sol. 


A paralaxe se define, então, como o ângulo sob o qual é vista de uma 
estrela a unidade astronômica de distância, isto é, o raio da órbita descrita em 
torno do Sol por um planeta de massa desprezível. A paralaxe é expressa em 
segundos e em frações decimais de segundos de arco. A distância de uma 
estrela será dada, em função de sua paralaxe, pela fórmula: 


q = 206.265 


é sa 


onde a é o raio de órbita terrestre. 
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É suficiente, portanto, dividir 206.265 pela paralaxe da estrela para obter a 
sua distância, expressa em unidades astronômicas. Os algarismos assim obtidos 
para expressar a distância das estrelas são consideráveis e seu emprego no 
cálculo é muito incômodo. 

Assim, prefere-se adotar, como unidade de distância estelar, o parsec, que é 
a distância em que se encontra uma estrela cuja paralaxe é igual a um segundo 
de arco. Aliás, o seu próprio nome, parsec, é a associação das três primeiras 
letras de cada um dos vocábulos paralaxe e segundo, sendo este utilizado em 
sua forma latina. 

Na fórmula acima, fazendo-se 7 =1, encontra-se para o comprimento de 
um parsec ro = 206.265a e para a distância de uma estrela, em parsec, a expres- 


são r = + , de onde se conclui que, para expressar a distância de uma estrela 


em parsecs, é suficiente tomar o inverso de sua paralaxe em segundos. Substi- 
tuindo-se q por seu valor em quilômetros, obtém-se para o valor de um parsec: 
r=206.265 * 1,496 * 108 = 3,0857 + 102 km. 

Uma outra unidade muito útil para exprimir a distância das estrelas é a 
distância percorrida em um ano pela luz. Tal unidade de distância é, incorreta- 
mente, denominada ano-luz. Como a velocidade da luz é de 300.000 km por 
segundo, o ano-luz é igual a 9 trilhões e 461 bilhões de quilômetros. O ano-luz 
é uma verdadeira unidade de distância, enquanto que o parsec só serve para 
expressar distâncias relativas, independentes de qualquer padrão material. 

Métodos de determinação de distâncias. As estrelas apresentam certas ca- 
racterísticas que facilitam a determinação de sua distância à Terra. Tais ca- 
racterísticas podem ser geométricas, quando oriundas do deslocamento ou, 
melhor, do movimento orbital dos astros em estudo, ou físicas, quando prove- 
nientes da análise da intensidade das radiações emitidas pelas estrelas. Os 
métodos de determinação das distâncias estelares se dividem em dois grupos: 
os astrométricos e os astrofísicos. 

Os métodos astrométricos envolvem três processos básicos de determina- 
ção de paralaxe: o trigonométrico, baseado no deslocamento da Terra em 
torno do Sol; o dinâmico, fundamentado no movimento orbital das estrelas 
duplas visuais; o secular, ou estatístico, cuja paralaxe é dedutível pelo estudo 
do movimento próprio das estrelas ou pelo movimento de translação do siste- 
ma solar do espaço. 

Os métodos astrofísicos repousam na existência de certas propriedades nas 
radiações emitidas pelas estrelas, que permitem a determinação indireta da sua 
magnitude absoluta. Ora, tal conhecimento, aplicado à fórmula fundamental, 


M-m =5-Slogr, 
em que se relaciona a distância r de uma estrela, em parsec, com o seu módulo 
de distância, que se define como a diferença entre a sua magnitude absoluta M 


e a magnitude aparente m, permite, por intermédio de sua magnitude absoluta 
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estimada, determinar a sua distância, em parsec, pois a magnitude aparente é 
de fácil determinação para um observador situado na superfície terrestre. 


ESTRELA x 


Fig. 38 
Um parsec é equivalente à distância de uma estrela cuja paralaxe é de 
um segundo de arco. 


Na realidade, entretanto, é preciso considerar a absorção produzida pela 
matéria interstelar existente no espaço, entre o observador e a estrela. Dessa 
maneira, a fórmula acima toma o seguinte aspecto: 

M-m=5-—Slogry- ara, 
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onde ra é a distância livre de toda absorção ea uma constante devida à 
absorção. 

Fundamentados nesse critério, desenvolveram-se os métodos modernos de 
determinação das distâncias estelares, iniciados pelo astrônomo norte-ameri- 
cano Walter Sidney Adams (1876-1956) e pelo astrônomo alemão Arnold 
Kohlschiitter (1883-1969), no observatório de Monte Wilson, em 1914. Foi 
estabelecido, então, um critério espectral capaz de determinar a magnitude 
absoluta pelo estudo de um espectrograma estelar. 

Os métodos astrofísicos se subdividem em espectroscópicos e fotométri- 
cos, quer sejam baseados em critérios espectroscópicos, como os de Adams e 
Kohischiitter, quer em critérios de fotometria estelar. 

Os métodos fotométricos envolvem o uso dos indicadores de distâncias, 
isto é, de um grupo de objetos astronômicos que, possuindo a mesma proprie- 
dade física, apresentam a mesma magnitude absoluta. Assim, por exemplo, 
citam-se certas estrelas variáveis, como as cefeidas, para as quais existe uma 
relação entre a luminosidade absoluta e o seu período de variação. A compa- 
ração dessa luminosidade absoluta com a luminosidade aparente fornece a 
distância das estrelas. 

Foi o astrônomo sueco Knut Emil Lundmark (1889-1958) quem primeiro 
aplicou esse critério, em 1914, quando determinou a magnitude absoluta 
média atingida pelas estrelas novae durante o seu máximo brilho. Comparan- 
do a magnitude aparente máxima de uma novae, observada em Andrômeda, 
com a magnitude absoluta média das novae, calculou a distância de Andrô- 
meda. 

Todos esses métodos astrofísicos foram estabelecidos utilizando-se os re- 
sultados das medidas trigonométricas de distâncias. Os métodos de determina- 
ção de paralaxes trigonométricas foram desenvolvidos, graças à fotografia, pelo 
astrônomo norte-americano Frank Schlesinger (1871-1943), a partir do séc. 
XIX. Atualmente, mais de 20.000 paralaxes já foram determinadas. 
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MOVIMENTO DAS ESTRELAS 


As forças de gravitação newtonianas agem no interior de um sistema estelar 
sobre os seus diferentes componentes e fazem com que as estrelas se deslo- 
quem sob a influência do campo gravitacional galáctico. Nesse campo as 
estrelas descrevem órbitas. Tendo em vista os períodos muito longos dessas 
órbitas em relação ao curtíssimo período das observações astrométricas preci- 
sas, torna-se indispensável considerá-los, numa primeira aproximação, como 
movimentos retilíneos constantes. 

Pela comparação das coordenadas equatoriais de uma determinada estrela, 
reduzidas a um mesmo equinócio e corrigidas dos efeitos de precessão, nuta- 
ção e paralaxe, foi possível colocar em evidência a variação sistemática da 
direção de uma estrela em relação a um sistema de referência. 


Histórico. Não se duvidou da invariabilidade das configurações das conste- 
lações até o início do séc. XVIII. A determinação do deslocamento das estre- 
las era, todavia, difícil, tendo em vista que a posição de uma estrela era 
medida, principalmente, em longitude e latitude. 


Assim, enfrentavam os astrônomos uma grande dificuldade na determina- 
ção de tais variações da posição, pois o movimento em longitude se perdia nas 
incertezas da precessão. A latitude, entretanto, variava de um pequeno valor, 
que dependia de variações de obliquidade da eclíptica. Foi pelo deslocamento 
em latitude que se percebeu a existência de movimentos inerentes às próprias 
estrelas. 


Comparando os valores das latitudes, fornecidas pelos antigos catálogos 
estelares egípcios, Halley, em 1718, constatou que Aldebaran, Sirius e Arctu- 
rus apresentavam estranhas variações, inexplicáveis pelas variações de obliqji- 
dade da eclíptica. Uma só hipótese explicava tais variações: as estrelas estavam 
sujeitas a deslocamentos particulares e independentes entre si. Tais desloca- 
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mentos passaram a ser denominados, impropriamente, de movimentos pró- 
prios (motus peculiaris) para indicar que provinham das próprias estrelas. 

O astrônomo francês Jacques Cassini (1677-1756) considerou que, se o 
deslocamento observado em Arcturus (a Bootis) desde a época de Tycho 
Brahe era proveniente do movimento da eclíptica, então e Bootis, que se 
encontrava nas suas proximidades, devia apresentar um deslocamento idênti- 
co, o que, porém, não ocorria. 

Foi com o astrônomo e matemático alemão Johann Tobias Mayer 
(1723-1762) que tal estudo tomou novo rumo, ao analisar e examinar siste- 
maticamente todas as estrelas para as quais existiam elementos de compara- 
ção. Desse estudo minucioso resultou o primeiro catálogo de movimento 
próprio, onde se relacionam oitenta estrelas. Esse trabalho foi apresentado à 
Academia de Góttingen, em janeiro de 1760, mas só foi publicado em 1775. 

Em 1781, o astrônomo francês Joseph Jérôme Le François de Lalande 
(1732-1807), examinando as posições de 213 estrelas do catálogo de Flams- 
teed em relação às observações do astrônomo francês Nicholas Louis de La- 
caille (1713-1762), conclui que, pelo menos, 41 estrelas apresentavam um 
movimento próprio nítido. 

A causa desses movimentos foi explicada pelo matemático, físico e filósofo 
germânico Johann Heinrich Lambert (1728-1777), em sua Kosmologische 
Briefe, publicada em 1761. Segundo Lambert, a atração gravitacional estende 
seu domínio sobre tudo que é material, de modo que as estrelas gravitam 
entre si, provocando inevitavelmente deslocamentos. Os movimentos próprios 
das estrelas seriam, segundo o mesmo matemático, provenientes de duas cau- 
sas: o movimento real das estrelas e o deslocamento do Sol, podendo-se, por 
este último, determinar para qual região do céu o Sol se desloca. 

Realmente, tal fato foi confirmado pelo astrônomo inglês Sir William 
Herschel (1738-1822), em 1783, ao observar a tendência que têm algumas 
estrelas de se deslocar para um ponto bem determinado do céu, atribuindo tal 
efeito ao deslocamento do sistema solar no espaço. Essa questão foi retomada 
por Friedrich Wilhelm Bessel, Argelander e George Biddel Airy, que utiliza- 
ram diferentes métodos e vieram confirmar as ilações de Lambert. 

O primeiro trabalho fundamental sobre movimento próprio foi executado 
no início do séc. XX pelo astrônomo norte-americano Benjamin Boss 
(1880-1970) que dirigiu a publicação do General catalogue, onde foram regis- 
trados os movimentos próprios de 33.342 estrelas mais brilhantes do que a 
décima magnitude. 

Todos os métodos de observação do deslocamento das estrelas se efetua- 
vam considerando os efeitos num plano perpendicular ao raio visual. Esse era, 
aliás, o único meio possível para determinar o deslocamento estelar até 1867, 
quando William Huggins, utilizando um espectroscópio visual, determinou as 
primeiras velocidades radiais das estrelas, isto é, os primeiros deslocamentos 
das estrelas segundo a linha de visada. 
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Foi, entretanto, somente a partir de 1890, com a introdução do método 
fotográfico, por Hermann Vogel, que a determinação da velocidade radial, 
baseada no princípio Doppler-Fizeau, fez enormes progressos. O fenômeno 
Doppler-Fizeau, visualizado por Christian Johann Doppler, em 1843, e formu- 
lado na forma definitiva por Armand Hippolyte Fizeau, em 1848, é o seguin- 
te: quando uma estrela se aproxima do observador, a observação do seu 
espectro permite constatar um deslocamento das suas raiás espectrais para O 
violeta e, quando se afasta, um deslocamento no sentido contrário, isto é, 
para o vermelho. Medindo a quantidade do deslocamento, é possível deter- 
minar o valor de sua velocidade radial. 

Pelo conhecimento do movimento próprio, da velocidade radial e da dis- 
tância de uma estrela, determina-se a sua velocidade espacial, que irá permitir 
estudar o deslocamento das estrelas, sob a influência do campo gravitacional 
ao qual estão submetidas no interior dos sistemas galácticos a que pertencem. 
O período da revolução das estrelas em sua órbita é muito longo; cerca de 200 
milhões de anos, para uma estrela nas vizinhanças do Sol. Ora, como as 
observações precisas que se possuem se limitam aos últimos cem anos, só se 
pode considerar, numa primeira aproximação, que as estrelas descrevem traje- 
tórias retilíneas com velocidade constante. 

O estudo do movimento estelar permitiu determinar o deslocamento do 
sistema solar para o apex. Recentemente, o astrônomo holandês Jan Hendrik 
Oort (1900- ) determinou a rotação diferencial da nossa galáxia. 


Velocidade espacial. A velocidade de uma estrela em rélação ao Sol é 
denominada velocidade espacial, que se divide em duas principais componen- 
tes: uma ao longo da linha de visada e outra perpendicular a ela, denominadas, 
respectivamente, velocidade radial e velocidade transversal. 

Ainda que a velocidade radial seja mensurável por intermédio do efeito 
Doppler-Fizeau, a velocidade tangencial não é diretamente mensurável. Sua 
determinação se faz pela avaliação da velocidade angular da estrela, usualmen- 
te medida em segundos de arco por ano. 


Movimento próprio . Denomina-se movimento próprio de um astro a veloci- 
dade angular de seu movimento real em relação a um referencial equatorial de 
uma época predeterminada. O movimento próprio será, portanto, equivalente 
à medida, em segundos de grau, do arco de círculo máximo descrito em um 
ano pelo ponto diretor de uma estrela sobre a esfera das fixas. O movimento 
angular de uma estrela é indicado pela grandeza e direção de um movimento 
próprio. 

O deslocamento anual aparente é frequentemente inferior a 0,1”. A estrela 
Barnard é a que possui o maior movimento próprio conhecido, da ordem de 
10,29%. 

O movimento próprio da segunda estrela mais próxima (Alpha Centauri) é 
de 3,68”. 
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Todas as estrelas se deslocam uma em relação a outra. Assim, por exemplo, 
o Sol desloca-se em direção a um ponto, denominado apex, situado próximo 
da constelação de Hercules. 

Foi a determinação do movimento próprio das estrelas que permitiu evi- 
denciar a existência de correntes de estrelas, isto é, estrelas que se deslocam 
em grupo no espaço interstelar. 


Rotação estelar. A rotação do Sol, que é a estrela mais próxima, pode ser 
determinada pela observação das manchas existentes em sua superfície; en- 
tretanto, para as outras mais afastadas, a rotação pode ser colocada em evi- 
dência pelo efeito Doppler-Fizeau, a menos que o eixo de rotação se encontre 
em coincidência com a linha de visada. 

Altas velocidades rotacionais ocorrem somente nas estrelas dos tipos O, B, 
A e F. Uma notável diferença pode ser registrada entre as estrelas da sequên- 
cia principal e as gigantes. 
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CLASSIFICAÇÕES ESTELARES 


As classificações estelares, que reúnem em diferentes classes as estrelas que 
apresentam propriedades intrínsecas análogas, são importantes não apenas por- 
que facilitam o estudo comparativo das diferentes estrelas e de sua distribui- 
ção espacial, como também porque propiciam a descoberta de estrelas peculi- 
ares. Tais descobertas tornam possível uma melhor compreensão da origem, 
formação e evolução das estrelas, em conjunto. 

Naturalmente, quase todas essas classificações são, em parte, empíricas, 
pois não satisfazem a todas as necessidades impostas pela interpretação física. 
Assim, as classificações apresentadas por um grupo de observadores nunca são 
definitivas: variam constantemente com os progressos da teoria e das técnicas. 
As principais dificuldades provêm dos instrumentos utilizados, da existência 
de matéria interstelar e das particularidades dos espectros. Seu aperfeiçoa- 
mento progressivo permite seguir mais de perto as novas interpretações teóri- 
cas das estruturas das estrelas. 

A história da classificação estelar está intimamente ligada à da astronomia, 
pois desde as primeiras manifestações, mesmo astrológicas, os povos antigos 
associaram as estrelas em asterismos ou constelações, o que já representa, sem 
dúvida, uma tentativa de classificação. à 

Numa segunda manifestação, essa mais científica do que a anterior, imagi- 
naram-se as estrelas incrustadas em um firmamento esférico, transparente e 
sólido, onde todas elas permaneciam equidistantes da Terra. Estabeleceu-se, 
depois, uma classificação, baseada no brilho aparente das estrelas. No segundo 
tratado de Hiparco, que contém um catálogo estelar, surge pela primeira vez a 
noção de grandeza, que deu origem ao moderno vocábulo magnitude, atual- 
mente de uso universal. 

Em 1814, Josef von Fraunhofer descobriu a presença de raias no espectro 
das estrelas. Somente em 1868, ao ser percebida uma determinada correlação 
entre as cores das estrelas e o aspecto geral de seu espectro, foi que surgiu a 
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primeira classificação estelar, proposta pelo astrônomo italiano Angelo Secchi 
(1818-1878). Procurou Secchi agrupar as estrelas em número bem restrito de 
classes, ou tipos espectrais, como se diria hoje. Essa primeira classificação era 
completamente empírica. 

Seu principal mérito foi o de possibilitar ao astrônomo alemão Hermann 
Karl Vogel (1841-1907) reconhecer, em 1874, que os cinco tipos estelares de . 
Secchi variavam na razão inversa da temperatura. 

As observações de Secchi foram efetuadas com o auxílio de uma lente 
cilíndrica que alargava os espectros, facilitando a observação de certas parti- 
cularidades. A introdução da fotografia na espectroscopia estelar, pelo astrô- 
nomo inglês Sir William Huggins (1824-1910), além de permitir o estudo das 
estrelas de fraco brilho, deixava um registro que iria possibilitar um exame 
mais cuidadoso dos espectros. Tal estudo colocaria em evidência a insuficiên- 
cia da classificação de Secchi. 

Os trabalhos de Secchi e Fraunhofer foram continuados, principalmente 
no Observatório de Harvard, nos E.U.A., onde se publicou, nos últimos anos 
do séc. XIX, o Henry Draper catalogue, que contém um total de 240.000 
estrelas, distribuídas entre os tipos espectrais: 
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Aí se reconhece uma sequência contínua de tipos espectrais, que foram iden- 
tificados com uma sequência de temperaturas efetivas decrescentes. Decorre 
daí a importância dessa primeira classificação, instituída pelo astrônomo nor- 
te-americano William Henry Pickering (1858-1938) e seus discípulos. 

Apesar dos inúmeros aperfeiçoamentos introduzidos nessa classificação, 
como a subdivisão dos intervalos entre dois tipos em dez subtipos e, mais 
tarde, a introdução de uma letra para indicar o aspecto das raias, ou melhor, 
do estado físico da atmosfera, e que, em última análise, depende da pressão 
ou gravidade superficial, a classificação mostrou-se insuficiente. 

Entre 1905 e 1911, os astrônomos Ejnar Hertzsprung (1873-1966), dina- 
marquês, e o norte-americano Henry Norris Russell (1877-1957) constataram, 
pela comparação dos espectros com a magnitude das estrelas, a existência de 
três astros de categorias bem distintas, mas de mesma classe espectral. São as 
estrelas anãs, gigantes e supergigantes. Surgiram, depois, inúmeras outras clas- 
sificações, dentre as quais a de Monte Wilson, na qual se introduz as noções de 
anãs e gigantes à classificação de Harvard, de 1914. 

Usando um espectroscópio de fenda, análogo ao do Monte Wilson, mas de 
pequena dispersão (125Ã/mm em HJ), os astrônomos norte-americanos Her- 
bert Rollo Morgan (1875-1957) e Philip Childs Keenan (1909- ), do 
Observatório de Yerkes, introduzem uma nova classificação das estrelas em 
cinco classes, onde, na classe I, agrupam as supergigantes muito brilhantes; na 
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II, as supergigantes; na III, as gigantes brilhantes; na IV, as gigantes normais e, 
na V, as estrelas de sequência principal. Tal classificação depende das pressões 
e das gravidades superficiais. 


ESTRELAS VARIÁVEIS 


o 
(D NEBULOSA PLANETÁRIA 
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Fig. 39 
Diagrama Hertzsprung-Russell. 


Evolução das estrelas. No diagrama Hertzsprung-Russell, visualizamos a trajetória 
do processo de evolução de uma estrela. Em geral, as estrelas passam a maior 
parte da sua vida na segiiência principal (alguns bilhões de anos), depois como 
gigantes vermelhas e, mais-tarde, como anás brancas. Algumas em virtude de sua 
massa enorme acabam se transformando em buracos negros. 


Com o desenvolvimento da fotometria fotoelétrica, surgem as classifica- 
ções espectrofotométricas modernas. A mais notável, desenvolvida pelos as- 
trônomos franceses Daniel Henri Chalonge (1895-1977) e Daniel Barbier 
(1907-1971), do Instituto de Astrofísica de Paris, institui uma classificação a 
três parâmetros, baseada no estudo do espectro contínuo do hidrogênio. 
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Classificações fotométricas. Foram Hiparco e Ptolomeu, provavelmente, os 
primeiros que, após notarem a diferença de brilho entre as estrelas do céu, 
procuraram classificá-las de acordo com essa característica. As estrelas conhe- 
cidas naquela época eram as visíveis a olho nu, em número de 6.000, aproxi- 
madamente, para toda a esfera celeste. Foram divididas em seis classes. Deno- 
minaram-se estrelas de 12 magnitude aquelas mais brilhantes do céu; as outras, 
mais fracas, denominaram-se, sucessivamente, estrelas de 22, 32, 42, Sã e 62, 
magnitudes, sendo as de 62 magnitude as últimas estrelas visíveis a olho nu. 

É evidente que essa subdivisão das estrelas em grandezas, como impropria- 
mente falavam os antigos, era arbitrária, encontrando-se uma multidão de 
brilhos intermediários. Com a descoberta, no séc. XVIII, das lunetas conti- 
nuou-se a classificar as estrelas telescópicas em magnitudes, desde a sétima até 
às estrelas dificilmente visíveis nos mais poderosos instrumentos. 


A escala logarítmica da magnitude estelar. Por volta de 1850, a descoberta 
da lei fisiológica de Weber-Fechner, do nome dos cientistas alemães Ernst 
Heinrich Weber (1795-1878) e Gustav Theodor Fechner (1801-1887), forne- 
ceu uma base científica âquela maneira instintiva dos antigos na estimativa do 
brilho aparente das estrelas. 

Fechner enunciou, baseado nas suas experiências com seres humanos, a 
seguinte lei: 


“As várias sensações que nos fazem sentir as variações de uma grandeza qual- 
quer acessível aos nossos sentidos são proporcionais não a essas próprias variações, 
mas à fração da grandeza considerada que lhes corresponde”. 


Com efeito, sendo S a sensação e E a excitação, tem-se, de acordo com a 
lei de Weber-Fechner: 


EdS =KdE, 


onde K é uma constante de proporcionalidade e dE o denominador limiar de 
excitação, que é a menor variação de excitação capaz de provocar sensação. 
Essa lei se aplica a todos os sentidos. Integrando-se a expressão acima, 
obtém-se: 


S=KIE, 


ou melhor, a sensação é proporcional ao logaritmo da excitação. Isso significa 
que as sensações crescem em progressão aritmética, enquanto que as causas 
excitantes, em progressão geométrica. 

No caso das estrelas, a magnitude aparente visual deve ser, portanto, defini- 
da de modo que a diferença de magnitudes aparentes de duas estrelas seja 
proporcional à diferença dos logaritmos decimais dos seus brilhos. O coefici- 
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ente de proporcionalidade e a origem a partir da qual se computam as magni- 
tudes foram determinados de tal maneira que a escala escolhida estivesse de 
acordo com a escala empírica das grandezas usadas outrora. 

No início do séc. XIX, em que esse problema começou a preocupar os 
astrônomos, o mais importante catálogo que se possuía era o Bonner Stern- 
verzeichniss, do astrônomo alemão Friedrich Wilhelm August Argelander 
(1799-1875). Baseados nesse valioso catálogo, os astrônomos determinaram 
que a constante de proporcionalidade era 2,515. O que quer dizer que en- 
quanto o brilho observado parece variar segundo os números 1, 2, 3,4...a 
intensidade luminosa das estrelas varia com os números 1, —2,5, Sa ou 
625,-2,5? ou 15,625 etc. 

Desse modo, se 1 e m forem, respectivamente, a intensidade luminosa e a 
grandeza de uma certa estrela, l) e mo as quantidades análogas para uma 
outra, tem-se: 

m=2,551g 1; 
mo =25 Ig ko; 


subtraindo membro a membro, vem: 
m=mo —2,5 lgl/1o, 


que é a equação de Pogson, estabelecida pelo astrônomo norte-americano 
Norman Robert Pogson (1809-1891). Adotou-se, como estrela de 12 magni- 
tude tipo, a média das magnitudes das vinte estrelas mais brilhantes do céu. 

Não se consideraram somente as magnitudes inteiras, pois que com as 
medidas fotoelétricas é possível obter até mesmo o centésimo de magnitude. 
Assim, por exemplo, a magnitude de Sirius é —1,58. 

Por outro lado, uma estrela mais brilhante do que a primeira magnitude 
tem uma grandeza O (zero), se for 2,512 mais brilhante que a de magnitude 1; 
uma magnitude —1, se for 2,5 122 mais brilhante. A generalização desse con- 
ceito permite estimar-se como —26,7 a magnitude estelar do Sole —12,6a da 
Lua. 


Sistemas fotométricos. As medidas de magnitude estelar, efetuadas com 
diferentes receptores, informam sobre um intervalo espectral bem determi- 
nado; de modo que existirá, para cada receptor seletivo, um sistema de magni- 
tude. 

a) o sistema visual, que fornece a magnitude visual (my) definida pela curva 
de sensibilidade da retina; 

b) o sistema fotográfico, que determina a magnitude fotográfica (mph) 
oriunda da curva de sensibilidade da placa fotográfica; 

c) o sistema fotovisual, que é definido por um filtro amarelo que limita a 
curva de sensibilidade da placa ortocromática, aquela da retina humana, dan- 
do origem à magnitude fotovisual (mpy); 
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d) o sistema fotoelétrico, cuja magnitude fotoelétrica (mpe) dependeria, a 
priori, da curva de sensibilidade da célula fotoelétrica e, em segundo, do 
conjunto de filtros que, deixando observar somente uma região limitada do 
espectro, dará origem a uma série de magnitudes. 


Magnitude absoluta. Até agora só foram estudadas as magnitudes aparen- 
tes, que não dependem unicamente da luminosidade intrínseca das estrelas, 
mas também do seu afastamento. Considerando duas estrelas fisicamente 
idênticas, mas situadas a diferentes distâncias da Terra, seus brilhos aparentes 
variam na razão inversa do quadrado das suas distâncias. Tendo em vista tais 
considerações, convencionou-se denominar magnitude absoluta áquela que 
teria uma estrela que estivesse situada a uma distância-padrão d do Sol. 

Supondo d a distância real de uma estrela a tal distância e I o brilho 
aparente observado à distância-padrão d, ter-se-á, de acordo com a equação de 
Pogson, a seguinte relação entre a magnitude absoluta M e a magnitude apa- 
rente m dessa estrela: 


M-m=25]gi/I. 
Como -o brilho de duas fontes luminosas varia na razão inversa do quadrado 
das distâncias: 
i/l=d?/r2, 


substituindo essa relação na equação acima, vem: 
M-m=25lgd?/r? =5(lgd —lgr). 


Por convenção, a distância-padrão d foi tomada igual a 10 parsecs. Um 
parsec é a distância de uma estrela cuja paralaxe é de um segundo de arco, ou 
melhor, é a distância a que deve estar um observador para ver o semi-eixo maior 
da órbita terrestre sob um ângulo de um segundo de arco. Um parsec equivale 
a 3,26 anos-luz. 

Fazendo r = 10 parsecs, na última expressão, obtém-se: 


M=m+5-—lgr, 
onde r é a distância da estrela expressa em parsec. Levando em conta que a 
distância de uma estrela em parsec é representada pelo inverso da sua paralaxe 
em segundos de arco, tem-se: 


M=m+5+5lgr. 


Essa fórmula permite determinar M desde que sejam conhecidas m e r. 
Nessas fórmulas, supõe-se que o espaço é perfeitamente transparente, isto é, 
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com ausência de absorção. A magnitude absoluta M é o primeiro parâmetro 
utilizado numa primeira classificação fotométrica. 


Magnitude fotovisual. As magnitudes visuais diferem das magnitudes foto- 
gráficas em virtude de a retina humana não ser igualmente sensível a todos os 
comprimentos de onda. O máximo de sensibilidade do olho acha-se no amare- 
lo ()=555) e, para as placas fotográficas, esse máximo se encontra no azul (À 
=430). 

Uma estrela amarela brilha mais aos olhos humanos, mas apresenta magni- 
tude estelar mais baixa numa placa fotográfica, ou melhor, num écran, que 
absorve as radiações de curto comprimento de onda. A magnitude fotovisual 
coincide praticamente com as magnitudes visuais dadas pelo olho humano. 


Indice de cor. As estrelas não têm a mesma cor. Assim, Vega e Sírius são 
brancas ou azuladas, Capela e Arcturos são amareladas, e Aldebaran, Betelgeu- 
se é Antares são avermelhadas. É difícil definir com precisão as colorações 
estelares. A fotografia permite, todavia, fornecer uma idéia equivalente à cor 
por meio dos índices de cor. A diferença entre a magnitude fotográfica e a 
magnitude fotovisual é o que se denomina índice de cor. 

Tal diferença, ou índice de cor, expresso pela fórmula 


C=my — mph = My — Mph> 


caracteriza a coloração das estrelas, ou melhor, a distribuição da sua intensi- 
dade no espectro. Assim, esse índice é zero para as estrelas brancas, negativo 
para as azuis, positivo e máximo (+ 1,0) para as estrelas vermelhas. O índice 
de cor é o segundo parâmetro utilizado numa classificação fotométrica. 


A espectrofotometria. Pela combinação de vários filtros diferentes é possí- 
vel estabelecer sistemas fotoelétricos bem distintos. O mais notável e de uso 
mais frequente é o espectrofotométrico UBV, instituído pelos astrônomos 
norte-americanos Harold Lester Johnson (1921- )e H. R. Morgan. UBV 
são as magnitudes aparentes, medidas fotoeletricamente, por intermédio de 
filtros coloridos, que isolam três regiões do espectro. 

Os autores estudam a maneira de corrigir os índices de cores de estrelas B e 
A, que eram avermelhadas, pela matéria interstelar. Nesse sistema a três cores 
utilizam-se as diferenças (U — B) de magnitude em luz azul (B) e ultravioleta 
(U), ou a diferença (B — V) em luz azul (B) e visível (V), para a qual é 
possível estabelecer uma correspondência com Os tipos espectrais. O interesse 
de uma tal classificação, apesar das dificuldades que ela apresenta, é de permi- 
tir um grande número de medidas mais rapidamente. 

Tal método permite também estudar as estrelas de fraco brilho e, portanto, 
possibilita uma penetração mais profunda no universo, o que é difícil de ser 
realizado com a espectroscopia. Tal método vem sendo utilizado pelos astrô- 
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nomos que estudam a estrutura da galáxia e principalmente na classificação 
estelar dos aglomerados galácticos. 

Outros sistemas mais aperfeiçoados utilizam a combinação de filtros que, 
deixando passar uma faixa mais larga ou mais estreita de comprimento de 
onda, permitem uma melhor análise espectrofotométrica. 


Classificações espectrais: No fenômeno estelar, os gases atômicos ou mole- 
culares das atmosferas estão excitados pelas radiações internas das estrelas. As 
condições de excitação dos átomos são responsáveis pelo seu grau de ioniza- 
ção, que produzem as raias espectrais que os caracterizam. Para o entendimen- 
to dos espectros estelares é necessário, portanto, conhecer o percentual de 
átomos de um dado elemento, que se encontram em determinado estado de 
ionização e de excitação, assim como o estado físico (temperatura e pressão) 
das camadas atmosféricas que dão origem às raias espectrais. Nessa análise 
devem-se considerar as leis de Boltzmann e de Saha, que tratam da excitação e 
da ionização dos átomos considerados num ambiente em equilíbrio térmico. 


Lei de Boltzmann. A lei de Boltzmann diz que, num ambiente em equilí- 
brio térmico, o número de átomos de um certo elemento n vezes ionizado, em 
um estado de excitação s, é estatisticamente constante em função da tempera- 
tura. 

Em conclusão, o percentual de átomos, no estado excitado s, é tanto maior 
quanto mais alta é a temperatura e quanto mais baixo é o potencial de 
excitação. Realmente, com o crescer da temperatura aumenta a energia cinéti- 
ca das partículas. 

A energia necessária será obviamente tanto. maior quanto mais baixo é o 
potencial de excitação, que representa o número de volts necessários para 
que o elétron adquira uma energia cinética tal que permita completar o saldo 
do estado fundamental para outro estado de excitação determinado. 


Lei de Saha. Em 1920, o astrofísico hindu Meghnad Saha (1893-1956) 
apresentou a primeira explicação qualitativa e quantitativa para a interpreta- 
ção do aspecto dos espectros estelares, ao formular a lei que estabelece a 
relação entre o número de átomos ionizados e o número de átomos neutros. 

O fenômeno de ionização e de recombinação dos elétrons e íons é análogo 
ao da dissociação e recombinação química dos componentes de uma molé- 
cula. A lei se baseia no princípio do equilíbrio térmico, pela qual o número de 
ionização é igual ao número de recombinações. Pode-se, portanto, escrever a 
reação reversível: 


átomo z> íons + elétrons. 


O percentual de átomos n + 1 vezes ionizado em relação ao número de 
átomos n vezes ionizado será tanto maior, quanto mais alta a temperatura, 
mais baixa a pressão de elétrons e mais baixo o potencial de ionização. 
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Com efeito, quanto mais baixo é o potencial de ionização, tanto mais fácil 
será aos elétrons receberem energia suficiente para completar o saldo que 
compensará a atração do núcleo. Assim, quanto mais alta é a temperatura, 
tanto maior será a energia cinética da partícula e, portanto, mais provável será 
que o elétron receba a energia necessária a toda ionização. 

Por outro lado, se a pressão eletrônica for baixa, será difícil ao núcleo 
recapturar o elétron perdido, enquanto uma alta pressão eletrônica favorece a 
captura. Em resumo, pode-se afirmar que são três os fatores dos quais depen- 
de o espectro de uma estrela: a temperatura, a pressão e a composição quími- 
ca. 

Considerando-se que toda estrela tem aproximadamente a mesma composi- 
ção química, pode-se concluir que os dois parâmetros do qual depende o 
espectro de uma estrela é a temperatura efetiva e a pressão de elétrons. A 
observação mostra que a intensidade 1 da raia de uma série com um número n 
de raias observáveis depende da temperatura efetiva e da pressão eletrônica, 
Assim, ter-se-á: 


I=f(T,Pjen=f, (T, Po), 


onde I e n são duas funções que permitem individualizar as duas incógnitas T 
e Pe, que caracterizam os diferentes tipos espectrais. 

A classificação espectral tem, em suas linhas principais, duas finalidades: 
primeiro, agrupar as estrelas em um número pequeno de tipos bem definidos, 
constituídos de protótipos brilhantes, de fácil análise, e, portanto, capazes de 
definir as propriedades do conjunto; segundo, possibilitar o estudo da distri- 
buição das abundâncias dos elementos pelos diferentes tipos espectrais, defi- 
nindo a sua distribuição espacial. 

Toda classificação apresenta, como principais deficiências, sua dependência 
direta com o instrumental utilizado e a influência exercida pela matéria inters- 
telar. Uma classificação estelar deve, portanto, possuir as seguintes caracter ís- 
ticas: a) físicas — deve fazer intervir a temperatura efetiva T; e a pressão de 
elétrons Pe; b) analíticas — deve fornecer parâmetros independentes; c) astro- 
nômicas — deve ser independente da absorção interstelar e da rotação estelar; 
d) instrumentais — deve usar parâmetros fáceis de medir. 


Classificação espectral de Harvard. A classificação de Harvard surgiu da 
elaboração do catálogo de Henry Draper (H.D.), que contém quase 300.000 
estrelas. Tal empreendimento, de capital importância para a astrofísica, foi 
empreendido pelo astrônomo norte-americano Pickering e seus discípulos Fle- 
ming, Maury e Cannon. 

A classificação de Harvard é uniparamétrica, pois é função direta da tempe- 
ratura. Cada espectro é caracterizado por uma só letra da sequência principal 
O — M (das mais quentes às mais frias), a qual possui duas ramificações 
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paralelas, as estrelas C e as estrelas S. É o seguinte o atual esquema da 
classificação de Harvard: 


s 
O-B-A-F-G-K-M, 
E 


onde os tipos espectrais O, B são denominados de early-type stars,e os A, F, 
G,KeM, de late type stars. 

Cada classe espectral é subdividida em um certo número de subclasses. 
Atualmente, modifica-se ligeiramente o sistema de Harvard, adotando-se uma 
subdivisão decimal. Assim, por exemplo, os espectros da classe O se subdivi- 
dem em 04, 04,03 ... Oo, segundo uma complexidade crescente. O aspecto 
do espectro Os é muito semelhante ao espectro de Bo. Tendo em vista que, 
apesar desse aperfeiçoamento, essa classificação se revelou insuficiente, deci- 
diu-se adotar índices tais, que indicassem, também, por exemplo, a largura, a 
relação de intensidade das raias espectrais etc. Descrevem-se, a seguir, as prin- 
cipais classes espectrais da classificação de Harvard. 


Estrelas O. Estrelas a hélio ionizado. Todos os átomos são fortemente 
ionizados, as raias aparecem em absorção. A temperatura é da ordem de 
35.0009K. Estrela tipo: $ Puppis. 


Estrelas B. Estrelas a hélio neutro. As raias de cálcio duas vezes ionizadas 
passam por sua máxima intensidade. A temperatura é aproximadamente da 
ordem de 25.000ºK. A sua estrela típica é € Orionis. 


Estrelas A. Estrelas a hidrogênio. As raias mais importantes do seu espectro 
são as da série de Balmer do hidrogênio. Não apresenta nenhuma raia de-hélio, 
registrando-se, por outro lado, algumas raias metálicas ionizadas. Das classes 
Ao à Ao as raias K do cálcio aumentam de intensidade, contrariamente às 
raias de hidrogênio. A temperatura é de cerca de 11.0009K. Estrelas típicas: 
Sirius e Vega. 


Estrelas F. Estrelas a hidrogênio e raias metálicas. Inúmeras raias metálicas 
aparecem entre as raias de hidrogênio ainda muito intensas. As raias de hidro- 
gênio e cálcio ionizado são as mais importantes; sua intensidade aumenta de 
Fo à Fo, enquanto as raias do hidrogênio continuam a diminuir. A tempera- 
tura é de cerca de 7.5009K. Estrelas típicas: Canopus e Procyon. 


Estrelas G. Estrelas do tipo solar, muito ricas em raias metálicas, que se 


tornam muito intensas. A temperatura é de aproximadamente 6.000ºK. Es- 
trelas típicas: Sol e Capella. 
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Estrelas K. Estrelas do tipo do espectro de manchas solares. As raias de 
hidrogênio e cálcio atingem o seu máximo de intensidade para o tipo Kz. 
Enquanto as raias dos metais ionizados enfraquecem, as raias dos metais 
neutros se intensificam. O espectro é fraco no ultravioleta. A temperatura é 
de aproximadamente 5.000ºK. Arcturus e Aldebaran são as estrelas típicas. 


Estrelas M. Estrelas a óxido de titânio. As raias de cálcio neutro são as mais 
intensas. As bandas azuis e verdes do óxido de titânio degradam para o verme- 
lho, aparecendo sob a forma de pequenos canais. Antares e Betelgeuse são as 
suas estrelas típicas. 


Estrelas C. Estrelas carbonadas. São estrelas muito pouco brilhantes. O seu 
espectro é caracterizado pelas bandas de Swann, provenientes de C;, e pelas 
bandas de CN e de CH. As estrelas da classe C reúnem aquelas das classes 
espectrais primitivas R e N. 


Estrelas S. Estrelas apresentando numerosas bandas de absorção devidas 
aos óxidos de zircônio. As estrelas S possuem propriedades anormais: dois 
terços delas são variáveis a longo período, apresentando, por ocasião do seu 
máximo brilho, raias de emissão de hidrogênio, de ferro e mesmo de ferro 
ionizado. 

É conveniente lembrar que essa classificação é inteiramente empírica e se 
baseia em critérios tais como a observação da relação de intensidade de duas 
raias vizinhas. Os critérios variam de um início a outro de uma segjiência. 

O catálogo de H. Draper foi completado pelo Bergedorfer Spektral Dur- 
chmusterung (B.S.D.), que contém mais de 170.000 estrelas, e pelo Pots- 
damer Durchmusterung (P.D.), que contém 66.700 estrelas, cujas classifica- 
ções podem ser associadas à do Henry Draper catalogue. 

A principal consegiiência proveniente da discussão das classificações espec- 
trais de Harvard foi o fato de as estrelas de um mesmo tipo espectral e, 
portanto, de mesma temperatura, serem classificadas segundo critérios secun- 
dários divergentes. 

Uma idéia aparentemente simples de Hertzsprung e Russel fez avançar de 
maneira notável a classificação estelar e os problemas correlatos. Colocando 
num gráfito, em ordenadas, as magnitudes absolutas e, em abscissas, os tipos 
espectrais, obtiveram um diagrama de dispersão no qual as estrelas se agrupam 
em seqiiência. Nesse gráfico se distinguem o ramo das estrelas gigantes (quen- 
tes e frias, com intenso brilho intrínseco), a sequência principal (na qual está 
distribuída a maior parte das estrelas) e o ramo das estrelas anãs brancas. 

Tal diagrama conduziu a certas considerações especulativas e a uma classifi- 
cação incompleta, pois, apesar de introduzir um segundo parâmetro, a lumi- 
nosidade, deixava misturada as estrelas da população I e II; denominam-se 
assim as duas principais populações estelares da nossa Galáxia. Convém lem- 
brar que a Galáxia possui a forma lenticular, com braços espiralados envoltos 
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por um extenso halo ou coroa. Segundo tudo parece indicar, as estrelas se 
formam na matéria escura dos braços, que constitui a população-disco ou 
população I e que tem maior probabilidade de ser mais jovem do que a 
população II do halo. Ora, o diagrama H — R não possui a capacidade de 
separar esses dois tipos de população estelar, perdendo, assim, o seu caráter 
cosmológico. 


Classificação espectral de Yerkes. Em 1940, Morgan estabeleceu um novo 
sistema de classificação bidimensional (tipo espectral e luminosidade). Obser- 
vou-se que, em um mesmo tipo espectral, as magnitudes absolutas se agrupam, 
com uma dispersão fraca, em torno de valores bem determinados, corres- 
pondentes a diversas famílias de estrelas. Tal propriedade permitiu a Morgan, 
Keenan e Edith Kellman agruparem as estrelas em um pequeno número de 
classes de luminosidade, em lugar de procurar utilizar a magnitude absoluta. 

O primeiro parâmetro dessa classificação bidimensional, denominada clas- 
sificação M.KK., é O tipo espectral, que coincide quase sempre com o de 
Harvard, enquanto o segundo parâmetro é a classe de luminosidade, indicado 
por um algarismo romano após o símbolo espectral. 

Nessa classificação as estrelas estão agrupadas no seguinte sistema: 1 a — 
supergigantes muito luminosas — estrelas típicas: Rigel, Deneb; I b — supergi- 
gantes menos luminosas — estrela típica: Betelgeuse; II — gigantes luminosas 
— estrela típica:a Cas; II — gigantes normais — estrelas típicas: Aldebaran, 
IV — estrelas de sequência principal — estrelas típicas: Sirius, Vega, Sol etc. 

As classificações sistemáticas elaboradas a partir da de Harvard são basea- 
das nos caracteres aparentes do espectro. A significação física dos critérios 
escolhidos não é sempre bem definida. Entretanto, os dois parâmetros utiliza- 
dos nesse sistema, apesar de permitirem a classificação das estrelas normais e o 
estudo de sua repartição galáctica, são insuficientes para caracterizar as pro- 
priedades físicas de uma estrela. 
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PARÂMETROS FÍSICOS DAS ESTRELAS 


O estudo das teorias fundamentais da classificação espectral evidenciou 
que as energias emitidas pelas estrelas são funções de dois parâmetros inde- 
pendentes: a temperatura e a pressão eletrônica. Tais parâmetros só valem, 
naturalmente, para as estrelas normais, que constituem, porém, a maior parte. 
Sua composição química é constante e estão situadas, normalmente, na se- 
qiiência principal. 

Entretanto, esses dois parâmetros não têm um significado perfeitamente 
definido, principalmente se se considerar que sua determinação se faz por 
intermédio do estudo das radiações emergentes provenientes de todas as ca- 
madas constituintes da atmosfera estelar, as quais correspondem a condições 
físicas diversas. 

Na realidade, as quantidades relativas à estrutura de uma estrela só poderão 
ser definidas com precisão pelo estudo das quantidades relativas: a lumino- 
sidade (L), o raio (R) e a massa (M). A esses três parâmetros fundamentais, L, 
R,M, que não são independentes entre si, convém anexar outros parâmetros, 
oriundos dos anteriores, tais como a temperatura efetiva (Te), a gravidade 
superficial (g) e a densidade média (p ). 


Luminosidade. A luminosidade de uma estrela é a energia emitida por 
unidade de tempo, em todas as direções e em todos os comprimentos de 
onda. 


Raio. O Sol é a única estrela cujo raio se conhece com precisão. A determi- 
nação do raio das estrelas é bastante difícil. A imagem de uma estrela em um 
telescópio, por maior que seja o seu aumento, apresenta sempre o aspecto de 
uma fonte puntiforme, constituída, segundo as leis da ótica ondulatória, por 
um ponto com círculos concêntricos, devido à difração. Na prática, em vir- 
tude da agitação atmosférica, não se observam esses círculos concêntricos 
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provenientes da difração, mas um disco de diâmetro maior, chamado disco de 
cintilação e que é independente das dimensões reais da estrela. 

Só através de métodos muito delicados, tais como a interferometria ou a 
observação de ocultações de estrelas pela lua, é possível, em alguns raríssimos 
casos de estrelas bastante próximas e de grandes dimensões, determinar o 
diâmetro angular de uma estrela. Pelo conhecimento de sua distância obtém-se 
o seu diâmetro em quilômetros. 

Na grande maioria dos casos, o astrônomo se contenta com uma medida 
indireta do raio. Sabendo-se a magnitude absoluta de uma estrela, assim como 
a sua luminosidade e o seu espectro (que permite determinar sua temperatura 
de cor), poder-se-á determinar o seu raio pelo emprego da relação L =47 
R?4 T*. Tendo em vista a dificuldade e a delicadeza das medidas interferomé- 
tricas, a precisão das medidas diretas de raio não é maior do que a das 
medidas indiretas, e, apesar do erro que se comete ao introduzir nos cálculos a 
temperatura de cor no lugar da temperatura efetiva, os resultados obtidos por 
esses dois processos concordam bastante. 


Massa. A massa das estrelas só é acessível à observação se estas estiverem 
associadas em sistemas binários ou múltiplos. A única estrela isolada de que se 
conhece a massa é o Sol. A determinação da massa das estrelas resulta de 
estudo do campo gravitacional por elas criado. Se uma estrela 4, de massa m, 


está submetida a uma força F, ela possuirá uma aceleração % = F seessa 
m 


força é proveniente da presença de uma outra estrela B, de massa m”, a 
referida força será F = KEE onde a aceleração Y é igual a dm a 
I 


O estudo do movimento de 4 informa sobre as massas de 4 e de B. Assim, o 
movimento de uma estrela em uma galáxia fornecerá informações sobre a 
massa da galáxia, mas não sobre a massa da estrela. Pelo estudo do movi- 
mento relativo nos sistemas binários é possível determinar a massa de suas 
componentes. 


A finalidade da observação das estrelas duplas é determinar a órbita das 
componentes em torno do seu centro de gravidade, ou, o que é mais fre- 
quente, determinar a órbita relativa de uma das componentes em relação à 
outra, considerada fixa. Nos dois casos a órbita é uma elipse, descrita segundo 
as leis de Kepler. Uma vez determinada a órbita e conhecida a paralaxe do 
sistema, deduz-se, imediatamente, a soma de massas das suas componentes. 

Considerando-se a o semi-eixo maior da órbita relativa, em segundos de 
arco, P o período de revolução, em anos trópicos, 7 a paralaxe em segundos 
de arco, e M a sua massa, tem-se, pela terceira lei de Kepler, a seguinte relação 
fundamental: 
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Mme + nma SE 
A B nºP? 


que fornece a massa das estrelas unicamente pela observação dos seus movi - 
mentos relativos. 
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TEMPERATURA DAS ESTRELAS 


Quando se fala de temperatura estelar, subentende-se a temperatura su- 
perficial relativa da camada externa da estrela. Com efeito, só essa tempera- 
tura pode ser revelada pela distribuição de energia, pois todas as observações 
se apóiam, exclusivamente, na camada mais superficial da atmosfera. 

Em astrofísica existem diversos conceitos de temperatura. Assim, por in- 
termédio do estudo da lei de Boltzmann, surge o conceito de temperatura de 
excitação; pela lei de Stefan, o de temperatura de ionização; pela lei de Planck, 
o de temperatura de cor. Entretanto, parece que a temperatura efetiva Te, 
decorrente das noções de luminosidade e de raio estelar, é a escala de tempe- 
ratura fundamental. 

Para se determinar a temperatura das estrelas é necessário possuir um 
modelo físico, que se baseia na hipótese da energia irradiada por um corpo 
negro. A física fornece, com precisão, a lei que rege a energia irradiada de um 
corpo negro, que depende da temperatura € do comprimento de onda. Em 
consegiência disso, dado uín corpo negro numa temperatura desconhecida, 
bastará calcular a quantidade de energia por ele irradiada, em um determinado 
comprimento de onda, para se determinar a temperatura. 

Tendo em vista que é muito difícil a determinação absoluta da energia 
irradiada, será suficiente determinar a relação entre a energia emitida por um 
corpo negro, em dois diferentes comprimentos de onda, e compará-la com a 
curva planckiana que melhor corresponda à do corpo negro em exame. Geral- 
mente, para um corpo em equilíbrio térmico, utiliza-se a relação de 
Kirchhoff, pela qual a razão entre o poder emissivo e o coeficiente de absor- 
ção é constante para uma dada temperatura e um determinado comprimento 
de onda. A relação de Kirchhoff se apóia na função do poder emissivo do 
corpo negro, para o qual o coeficiente de absorção é igual à unidade. 

A temperatura de um corpo qualquer, em equilíbrio térmico, é, portanto, ' 
facilmente determinável, desde que se conheça o poder emissivo e o coeficien- 
te de absorção. No caso das estrelas, a solução não é tão simples assim, pois 
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elas não são nem um corpo negro nem cinzento. Seu coeficiente de absorção 
varia com a temperatura e o comprimento de onda, segundo uma lei que a 
teoria tem permitido determinar, pelo menos de modo aproximado. Para 
complicar ainda mais o problema, sabe-se que uma estrela não está em equilf 
brio térmico. 

Para se ter uma indicação da ordem de grandeza de uma temperatura em , 
uma atmosfera estelar, deve-se enfrentar o problema de modo aproximado. 
Admite-se que as estrelas se comportem como um corpo negro. Fundamen- 
tados nessa hipótese, obtêm-se diversos tipos de temperatura, que, se fossem 
verdadeiras, deveriam todas concordar entre si. Os desvios entre os diversos 
valores de temperatura, baseados naqueles conceitos, informam em que medi- 
das os modelos são discordantes da realidade. 

Convém dividir em dois grupos os conceitos de temperatura: aqueles que se 
podem obter por meio de uma medida relativa, e aqueles para os quais ainda é 
necessário conhecer-se a energia absoluta irradiada pela estrela. No primeiro 
grupo estão a temperatura de cor e a temperatura de gradiente, e, no segundo, 
a temperatura de radiação e a temperatura efetiva. 


Temperatura de cor. Diz-se que uma estrela tem uma temperatura de cor 
quando a distribuição de energia irradiada é igual à de um corpo negro à 
temperatura T. Note-se que a expressão distribuição da energia irradiada não 
comporta nenhuma medida absoluta. Não se procura determinar a quantidade 
de energia irradiada na unidade de superfície da estrela e na unidade de 
tempo, mas somente a forma da curva que fornece a energia irradiada em 
função do comprimento de onda numa unidade qualquer arbitrária. 

Em geral, a curva que dá a distribuição da energia irradiada, em função do 
comprimento de onda, para uma estrela de diferentes tipos espectrais, adap- 
ta-se bem à curva do corpo negro. 

Sabe-se, porém, que a curva relativa a um comprimento de onda superior à 
3.700 À se adapta melhor a uma curva plankiana, enquanto que a relativa a 
um comprimento de onda inferior a 3.700 À se adapta a uma outra curva. 
Em outras palavras, é necessário definir duas temperaturas de cores para uma 
mesma estrela, uma para o visível e outra para o ultravioleta. O significado 
físico desse comportamento é que uma estrela não é um corpo negro nem um 
corpo cinza; como tal, não há nenhuma curva que se adapte perfeitamente à 
sua. 
As temperaturas de cores assim determinadas são, portanto, parâmetros 
das definições dadas acima, que são, por sua vez, vizinhas do valor da tempe- 
ratura reinante na atmosfera estelar. Só que esta diverge pouco do corpo 
negro, quando o seu coeficiente de absorção não varia muito em relação ao 
seu comprimento de onda. 


Temperatura de gradiente. A definição de temperatura de gradiente é aná- 
loga à de temperatura de cor. Diz-se que uma estrela tem uma temperatura 
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de gradiente T, quando a curva de distribuição da energia apresenta, em um 
certo comprimento de onda À, o mesmo gradiente de uma curva relativa a um 
corpo negro à temperatura T. Enquanto que para a determinação da tempe- 
ratura de cor se compara o desenvolvimento da curva relativa à do corpo 
negro num certo intervalo definido de comprimento de onda, para a deter- 
minação de temperatura de gradiente utiliza-se a mesma operação, mas num 
intervalo espectral A A infinitesimal. 

Se as estrelas irradiassem como um corpo negro, a sua curva se adaptaria 
exatamente, quer quantitativa quer qualitativamente, à do corpo negro à 
mesma temperatura, daí resultando uma única temperatura de cor coinci- 
dente com a temperatura de gradiente naquele intervalo espectral. 

A observação tem mostrado que tal diferença é muito pequena, e as curvas 
de distribuição de energia emitidas pelas estrelas podem ser análogas às de um 
corpo negro. 

Outro conceita de temperatura que satisfaz à de gradiente obtém-se deter- 
minando o comprimento de onda para a qual se tem o máximo de energia 
emitida por uma estrela. 

A relação de Wien, válida para o corpo negro, permite, nesse caso, determi- 
nar a temperatura da estrela, sempre na hipótese de que esta se comporta 
como um corpo negro ou cinzento. É evidente que tal processo coincide com 
o da determinação da temperatura de gradiente, quando se escolhe o intervalo 
espectral A À de modo a coincidir com o intervalo espectral que coincide 
com o máximo da curva. 


Temperatura efetiva. A temperatura efetiva de uma estrela se define como 
a temperatura de um corpo negro que possui a mesma superfície da estrela e 
que irradia em todos os comprimentos de onda o mesmo número de erg por 
segundo. Poder-se-ia definir temperatura efetiva como a temperatura de um 
corpo negro que possuísse a mesma emissividade total que a atmosfera estelar. 
A emissividade total de um corpo negro é fornecida pela lei de'Stefan: 


E =rTt 


A temperatura efetiva só é calculável com precisão quando se conhece a 
distribuição espectral da energia emitida pela estrela. Tendo em vista esse 
fato, são justamente as estrelas quentes que emitem a maior parte da sua 
energia no ultravioleta, aquelas para as quais é maior a dificuldade de deter- 
minar a temperatura. Tal estudo foi real até o início das pesquisas espaciais, 
que tornaram acessíveis a determinação das emissões no domínio do ultravio- 
leta. Trabalhos sistemáticos têm procurado ligar a temperatura efetiva a gran- 
dezas de determinação mais fácil, tais como o tipo espectral ou o índice de 
cor. 
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Temperatura de radiação. Análoga à definição de temperatura efetiva é a 
da temperatura de radiação, com uma única diferença: ao contrário de se 
referir a todo o intervalo espectral entre À = 0 e À =>, a temperatura de ra- 
diação refere-se a um determinado intervalo entre A, e A», que se pode redu- 
zir a um intervalo A À infinitesimal. 
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AGLOMERADOS ESTELARES E AS NEBULOSAS 


A distribuição das estrelas é muito irregular. Em alguns casos a concentra- 
ção extremamente elevada é designada aglomerados estelares. Encontraram-se 
numerosas nebulosidades difusas que não podem ser resolvidas em estrelas. 
Ao lado desses objetos celestes, registraram-se muitas manchas escuras nas quais 
as estrelas fracas são raras. Algumas dessas manchas opacas são muito grandes 
e visíveis até mesmo à vista desarmada, como por exemplo o Saco de Carvão, 
na constelação do Cruzeiro do Sul. 

Todos esses objetos são denominados galácticos, por serem encontrados na 
Via-Láctea. Os aglomerados de estrelas galácticas são agrupamentos resolúveis 
de poucas dezenas e algumas centenas de estrelas. São de contorno e estrutura 
mais ou menos regulares e se mantêm unidas graças à sua atração recíproca. 

Foi o astrônomo persa Abdurrahman Sufi, quem, no século X, registrou a 
existência de uma nebulosidade muito brilhante nas proximidades da estrela 
Canopus. A essa nebulosidade denominou Boi Branco. Ela é a.atual Nuvem de 
Magalhães. 

As nebulosidades celestes começaram a ser registradas pelos astrônomos 
europeus depois da descoberta da luneta. Em 1612, Simon Marius observa a 
Nebulosa de Andrômeda e, quatro anos depois, Cisat de Ingolstadt registra a 
descoberta da Nebulosa de Órion. Essa última descoberta é, entretanto, atri- 
buída pela maior parte dos historiadores a Huygens, que a descreveu em 
1656. 

Desde então, as descobertas se multiplicam. Em 1716, Halley relaciona seis 
objetos nebulosos. 

Em 1784, o célebre astrônomo francês Messier publica, na Connaissance de 
Temps pour 1784, a descrição de 103 desses objetos, que ele havia encontra- 
do com uma luneta de 8 centímetros. 

Foi, entretanto, W. Herschel quem demonstrou a importância desses-obje- 
tos, descobrindo no período de 1783 a 1802 um total de 2.500 nebulosas ou 
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aglomerados estelares. Ao seu filho John Herschel coube catalogar os objetos 
visíveis no hemisfério sul. 

Após um trabalho sistemático de nove anos J. Dreyer publica, em 1888,0 
New General Catalogue of nebulae and clusters of stars, onde estão relaciona- 
dos 7.840 objetos. 


Os aglomerados. Uma inspeção rápida dos diferentes aglomerados permite 
classificá-los em aglomerados abertos ou galácticos e aglomerados globulares. 

Os aglomerados globulares possuem uma forte concentração central de 
estrelas em geral pouco luminosas. A sua aparência é esferoidal. Os aglomera- 
dos globulares são autênticos sistemas densos que compreendem centenas de 
milhares de estrelas, de forma esférica, de diâmetros entre 50 a 200 parsecs. 
Conhecem-se atualmente 120 que gravitam ao redor da Via-Láctea. O seu 
número total deve ser superior; entretanto, a absorção interstelar impede a 
sua observação. Tem-se registrado aglomerados globulares nas vizinhanças das 
galáxias próximas; na nebulosa de Andrômeda, na do Triângulo e nas Nuvens 
de Magalhães. 

Os aglomerados abertos são agrupamentos menos ricos em estrelas que os 
globulares. Eles englobam algumas centenas de estrelas. São menos densos e 
sem condensação central. Conhecem-se atualmente mais de 500 em nossa 
Galáxia. Estima-se, entretanto, o seu número total em mais de 30.000. A 
maioria não é observável em virtude da absorção interstelar, que é mais inten- 
sa no plano galáctico onde se encontra a maior parte desses objetos. As suas 
dimensões variam entre 1,5 a 15 parsecs. 

Além desses dois tipos de agrupamentos estelares, surgiu, em 1949, a no- 
ção de associação estelar, introduzida pelo astrônomo soviético Ambartsu- 
mian. 

Uma associação estelar é um agrupamento de estrelas jovens em expansão. 
Elas são formadas de estrelas azuis muito quentes, que se situam nas vizinhan- 
ças de um ou vários aglomerados abertos que são os núcleos de uma associa- 
ção. O seu número atual atinge a 50 e a sua dimensão pode ser superior a 200 
parsecs, valor bem mais elevado do que os aglomerados abertos. 

Muitas das nebulosas galácticas são de aparência difusa. A análise espectral 
da sua luz mostra que elas contêm gases altamente rarefeitos espalhando-se 
por vastos espaços e medindo diversos anos-luz. 

Essas nebulosas constituem a primeira prova de que a Via-Láctea não é 
inteiramente composta de estrelas, mas inclui também matéria difusa, não 
organizada sob a forma de estrelas — a matéria interstelar. São dois, portanto, 
os principais componentes das galáxias: as estrelas, que são as únicas regiões 
do universo onde a concentração de matéria é elevada, e a matéria interstelar, 
que constitui o espaço entre as estrelas, onde existe um gás difuso. 


Matéria interstelar. É toda matéria existente entre as estrelas. Sua concen- 
tração é da ordem de um átomo por centímetro cúbico, em média. Ao gás 
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formado nesse espaço se juntam partículas sólidas, comumente denominadas 
poeira cósmica. Os gases são constituídos de hidrogênio atômico, neutro ou 
ionizado, de grãos sólidos, de partículas sólidas mal conhecidas, responsáveis 
pela extinção e polarização interstelar. A matéria interstelar aparece brilhante 
ou obscura, muito densa ou tênue. Forma imensas nuvens que são facilmente 
detectáveis aos telescópios ou astrógrafos, sob a forma de enormes nebulosas 
brilhantes, como a nebulosa de Órion, ou escuras como o Saco de Carvão. 


Classificação das nebulosas gasosas. A diversidade de condensações de ma- 
téria interstelar não parece associada a uma diferença de natureza e tudo 
indica que as proximidades ou os afastamentos das estrelas quentes são res- 
ponsáveis pelo fato de uma nebulosa ser um objeto escuro ou brilhante. 
Morfologicamente, as nebulosas podem ser: nebulosas planetárias, nebulosas 
difusas e nebulosas obscuras. 


Nebulosas planetárias. Apresentam-se com camadas gasosas esféricas, que 
envolvem uma estrela quente. Seu aspecto é esverdeado, o que faz lembrar os 
planetas longínquos, donde a origem do seu nome. Possuem um espectro com 
mecanismos de emissão contínua térmica e raias. 


Nebulosas obscuras. Seu aspecto obscuro é facilmente perceptível quando 
em contraste com nebulosas brilhantes. Parecem ser proto-estrelas, o que faz 
supor serem pontos de tondensação no interior das nebulosas difusas. Pela 
dificuldade de estudo, sua natureza é bastante duvidosa e contraditória. 


Nebulosas difusas. Essas foram as primeiras a serem observadas. Apresen- 
tam-se com o espectro das nebuloas planetárias, os espectros contínuos tér- 
micos e os contínuos não-térmicos. Apresentam espectro somente contínuo, 
mas de aspecto térmico, se as estrelas são mais quentes do que as do tipo B;; 
espectro e raias de emissão, se o tipo estelar atinge ao menos-a temperatura 
das do tipo B O. Nesse grupo se incluem as nebulosas difusas ou nebulosas 
com raia de emissão. Por outro lado, detectam-se nebulosas a espectro contí- 
nuo não-térmico, que constituem intensas fontes de rádio, de radiações X. 
Algumas parecem ser resíduos de supernovas. 
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ESTRELAS DUPLAS E MÚLTIPLAS 


Em astronomia, denominam-se estrelas duplas duas estrelas muito, próxi- 
mas (mas suficientemente isoladas do conjunto das outras), constituindo um 
sistema físico em equilíbrio dinâmico estável e no qual a atração gravita- 
cional, interagindo entre elas, faz com que cada uma descreva em torno de um 
centro comum de gravidade uma órbita kepleriana. 

Essa definição permite conceituar todas as estrelas duplas como pares físi- 
cos. Realmente, duas estrelas próximas indicam, na maior parte das vezes, 
uma verdadeira proximidade espacial. Em certos casos, entretanto, trata-se de 
uma aproximação aparente, um efeito de perspectiva produzido por dois 
astros situados quase na mesma linha de visada, mas cuja distância real entre si 
é imensa. 

As estrelas formam, frequentemente, sistemas binários e, às vezes, múlti- 
plos. O estudo do seu movimento relativo é da máxima importância, pois as 
estrelas duplas constituem o único meio para determinar a massa das estrelas. 

A estrela Theta Orionis é um pequeno aglomerado de 9 estrelas ligadas 
fisicamente; enquanto a estrela mais próxima do Sol — Alpha Centauri — é 
um sistema triplo. 

Parece que as estrelas duplas têm a sua origem nos aglomerados estelares. 
Assim os sistemas duplos e múltiplos seriam estrelas que por estarem muito 
próximas nos aglomerados ainda permanecem ligadas pela atração gravitacio- 
nal mútua. 

Há três séculos, por ocasião da descoberta das primeiras estrelas duplas, 
acreditou-se no caráter excepcional desses objetos celestes. Entretanto, no 
curso do séc. XIX, seu número aumentou de tal modo que se estima que elas 
passaram a representar, aproximadamente, um terço das estrelas existentes. 
Segundo nosso estudo estatístico, o número de estrelas duplas é muito supe- 
rior a 60% do número total de estrelas. As estrelas duplas são, portanto, um 
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dos constituintes fundamentais do universo. As estrelas isoladas podem ser re- 
legadas a um grupo minoritário e serem consideradas como objetos relativa- 
mente raros no mundo estelar. 


Fig. 40 
Órbita da estrela dupla visual Alfa Centauro. 


A expressão “estrela dupla” foi empregada pela primeira vez por Ptolo- 
meu, ao descrever a aparência da estrela 8 Sagittarii que constitui um conjun- 
to de duas estrelas muito próximas, cuja separação é um pouco inferior ao 
diâmetro aparente da Lua (14 segundos de arco, aproximadamente). 
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Distinguem-se, de um lado, as estrelas duplas físicas, isto é, aquelas onde 
cada uma das componentes gira em torno da outra, segundo uma trajetória 
que obedece à lei da gravitação universal; e, de outro lado, as estrelas duplas 
óticas ou perspectivas que são aquelas cuja proximidade no céu decorre do 
efeito de perspectiva que produz uma aproximação aparente de uma estrela à 
outra. As duplas perspectivas, apesar de estarem situadas na mesma direção de 
observação, estão realmente separadas por uma enorme distância; são, por- 
tanto, fisicamente independentes. 

A denominação “estrela dupla” (double star) é usada geralmente para 
caracterizar uma aparência, enquanto que a palavra binária é empregada para 
individualizar os pares físicos. Assim, a locução binária ótica, usada para 
assinalar um par ótico, é um contra-senso, enquanto que a expressão binária 
física é um pleonasmo. Note-se, por fim, que “estrela dupla” é, também, 
denominação utilizada para distinguir as estrelas triplas, quádruplas etc. 


Classificação das estrelas duplas. Segundo as técnicas de observação as 
estrelas duplas se agrupam em quatro diferentes tipos. 


Estrelas duplas visuais. Nessa classe estão agrupados os pares suficientemen- 
te afastados para serem acessíveis à observação telescópica visual. Tal separação 
angular pode ser motivada por estarem tais pares situados muito perto do 
sistema solar, ou pelo fato de constituírem pares efetivamente bem separados 
e, portanto, de período longo. 


Estrelas duplas espectroscópicas. Tais sistemas são formados por pares mui- 
to próximos, normalmente denominados binárias cerradas. Seu afastamento 
angular é tão fraco que é impossível reconhecer a sua duplicidade pela simples 
observação telescópica. A constatação de sua duplicidade se faz por intermé- 
dio do estudo do seu espectro. A existência das duas componentes com 
movimento orbital uma em torno da outra pode ser registrada pelo efeito 
Doppler-Fizeau. 

De fato, a variação de velocidade radial relativa das duas componentes do 
sistema produz a oscilação periódica das raias do seu espectro. Se os brilhos das 
duas componentes são da mesma ordem, podem ser observados dois espec- 
tros, os quais, se do mesmo tipo, podem aparecer confundidos em um só, ou 
desdobrados. Se uma das componentes do sistema é notavelmente mais bri- 
lhante, seu espectro contínuo pode confundir-se com as raias de absorção do 
outro; entretanto, os comprimentos de onda de suas próprias raias variam 
periodicamente. As duplas visuais a curto período, e, portanto, muito cerra- 
das, apresentam-se, também, como duplas espectroscópicas. 


Estrelas duplas a eclipse ou fotométricas. É um caso particular das duplas 


espectroscópicas, na qual o plano da órbita é pouco afastado da direção de 
observação, de tal modo que as componentes se eclipsam, periodicamente, 
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produzindo a cada revolução ocultação e trânsitos de uma componente em 
relação à outra, o que provoca também variações na magnitude aparente do 
conjunto. 


Estrelas duplas astrométricas. São sistemas no qual a existência de uma das 
componentes é constatada pela observação indireta dos seus efeitos, em geral, 
de caráter periódico, sobre o movimento da principal. Tais componentes po- 
dem ser obscuras, isto é, de natureza planetária, ou, mais precisamente, 
não-estelar. 


Estrelas duplas visuais 


Histórico. Se bem que a primeira estrela dupla tenha sido descoberta em 
1650, pelo jesuíta italiano e professor de astronomia Giovanni Battista Ricci- 
oli (1598-1671), foi somente em 1779 que a história das estrelas duplas teve 
início, realmente, com os trabalhos de Herschel. 

Após a descoberta da duplicidade de Mizar, por Riccioli, foram assinaladas 
as seguintes duplicidades: Theta Orionis, por Huygens, em 1656; Gamma 
Arietis, pelo cientista inglês Robert Hooke (1635-1703), em 1664; Alpha 
Crucis, pelo jesuíta francês Fontenay, em 1685; Alpha Centauri, pelo jesuíta 
francês Richaud em 1689; Gamma Virginis, Castor, por Bradley e Pound, em 
1719; e 61 Cygni, por Bradley, em 1753. 

Apesar de terem sido então reconhecidos vários objetos celestes, todos eles 
descobertos, acidentalmente, no curso de outros tipos de pesquisas (como, no 
caso de Bradley, na determinação da paralaxe), foram, entretanto, pesquisa- 
dores isolados, como o matemático germânico Johann Heinrich Lambert 
(1728-1777), em 1761, e o físico inglês John Mitchell (1724-1793), em 1767, 
que suspeitaram que a proximidade das estrelas duplas não era mero efeito de 
perspectiva, mas uma proximidade física real. : 

No fim do séc. XVIII, surge, com o astrônomo alemão Christian Mayer 
(1719-1783), a primeira tentativa de uma pesquisa sistemática, com um cír- 
culo mural Bird, da qual resultou a primeira lista de medida de duplas, publi- 
cada no Astronomische Jahrbuch fiir 1784 (Anuário Astronômico. para 
1784). Tais medidas possuem unicamente valor histórico. 

Na realidade, o fundador dessas pesquisas foi W. Herschel. Esse notável as- 
trônomo foi conduzido a tal gênero de pesquisas por uma velha idéia de Galileu, 
que imaginou utilizar as estrelas duplas para determinar a paralaxe das estre- 
las. 

A primeira medida de Herschel, a de Theta Orionis, data de 11 de novem- 
bro de 1776. Seu instrumento foi, no início, um refletor de 0,50 m e, poste- 
riormente, um outro de 1,50 m. As distâncias eram medidas com a ajuda de um 
micrômetro filar, inventado, em 1666, pelos astrônomos franceses Adrian 
Auzout (1622-1691) e Jean Picard (1620-1682), enquanto os ângulos eram 
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medidos com a ajuda de um micrômetro filar de posição, o qual, segundo 
tudo indica, deve ter sido invenção do próprio Herschel. 


Fig. 41 
A posição relativa de uma estrela dupla é definida por duas coordenadas: o 
ângulo de posição (0) e a distância (SW. A estrela principal é 
designada por À e a companheira por B. 


Após um longo período de 25 anos de observação, Herschel retomou todas 
as medidas efetuadas até aquela data, constatando que as estrelas duplas não 
são duplas aparentemente, mas que devem ser consideradas como uma asso- 
ciação real de duas estrelas unidas, intimamente, pela atração gravitacional 
mútua. 


Estrelas duplas espectroscópicas 


Histórico. Em agosto de 1889, o astrônomo norte-americano Edward Char- 
les Pickering (1846-1919) constatou que certas linhas do espectro de Mizar 
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(Zeta Ursae Majoris) mostravam-se alternativamente duplas ou simples nos 
espectrogramas; sugeriu, para explicar tal periodicidade, que essa estrela fosse 
composta de dois astros do mesmo brilho, gravitando rapidamente em torno 
de um centro de gravidade comum. 

Em novembro do mesmo ano, o astrônomo alemão Hermann Karl Vogel 
(1841-1907) descobriu, com o auxílio dos espectrógrafos do Observatório de 
Potsdam, que a estrela Algol (Beta Persei) apresentava a mesma variação, anun- 
ciando que a teoria exposta por Pickering era correta. 

Em 1890, foram descobertas as estrelas Beta Aurigae e Alpha Virginis, 
assinaladas por Antonia C. Maury (1866-1952) e por Vogel. Desde então as 
descobertas se multiplicaram. Em um catálogo publicado em 1924, pelo astrô- 
nomo norte-americano Joseph Haines Moore (1878-1949), 1.054 estrelas du- 
plas espectroscópicas estão relacionadas; dentre elas, 248 possuem uma órbita 
bem determinada. 

O problema de determinação dos elementos orbitais de uma dupla espec- 
troscópica só foi resolvido, em 1891, pelo astrônomo inglês Arthur Alcock 
Rambaut (1859-1897) e, em 1894, por Rudolf Lehmann-Filhés, que ins- 
tituiu um método que se tornou o mais divulgado dentre os inúmeros outros 
proprostos desde essa época. 

Depois da publicação, em 1905, do primeiro catálogo das órbitas de estre- 
las duplas espectroscópicas, mais de cinco já foram publicados. O “Sixth 
Catalogue of the Orbital Elements of Spectroscopic Binary Systems”, de Alan 
Henry Batten (1933- ), publicado em 1967, contém os elementos orbitais 
de 737 binárias espectroscópicas. 


Estrelas duplas fotométricas 


Histórico. A primeira estrela dupla desse tipo, que atraiu a atenção dos 
astrônomos, foi a Beta Persei. Nas antigas cartas celestes ela é representada 
pela cabeça de Medusa, que Perseu utilizou para petrificar seus inimigos. Os 
árabes denominaram-na de Ras-al-Ghoul, a Cabeça do Vampiro, de onde se 
originou o seu nome atual, Algol. Essa estrela, relativamente brilhante, teve a 
sua propriedade principal durante longo tempo ignorada. Alguns autores en- 
contram no seu estranho nome uma justificativa para afirmar que a variabili- 
dade de seu brilho já era conhecida dos árabes. 


Foi, entretanto, o astrônomo italiano Geminiano Montanari (1633-1687) 
quem primeiro constatou a variação de brilho dessa estrela, em 1669. O 
caráter periódico dessa variação foi assinalado, em 1782, pelo astrônomo 
inglês John Goodricke (1764-1786), que calculou o período de sua variação 
em 2 dias, 20 horas, 48 minutos e 56 segundos, que é um valor muito 
próximo do atualmente adotado. Goodricke propôs, para explicar tal periodi- 
cidade, que uma estrela escura estivesse girando à sua volta, numa órbita 
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quase paralela à da Terra. Essa sugestão, na época, não foi levada em conside- 
ração. 

Em 1734, o matemático, naturalista e filósofo francês Pierre Louis Moreau 
Maupertuis (1698-1759) adotou uma teoria segundo a qual a superfície dessas 
estrelas não era uniformemente luminosa, de tal modo que sua rotação em 
torno do seu eixo mostraria a um observador terrestre, a intervalos equidis- 
tantes, porções do disco com brilhos diferentes. 

Em 1865, o astrônomo alemão Johann Karl Friedrich Zoôllner (1834-1882) 
sugeriu a existência, no disco dessas estrelas, de manchas escuras de grande 
extensão, como, aliás, ocorre na superfície solar, que provocariam a variação 
periódica de seu brilho, em virtude da rotação estelar. Tal teoria ficou conhe- 
cida por Fleckentheorie. 

Em 1880, o astrônomo norte-americano Edward Charles Pickering 
(1846-1919) retoma o estudo do problema, adotando a teoria de Goodricke 
para Algol e a de Zóllner para as variáveis tipo Lyrae. A utilização dessas duas 
teorias provoca um certo descrédito na primeira explicação de Pickering, de 
tal modo que, em 1889, o astrônomo alemão Johann Harting (1868-1951) 
conclui que a tese dos satélites é falsa, sendo a teoria das manchas a que 
melhor explicaria todas as variações fotométricas observadas. 

Alguns meses após a publicação da tese de Harting, Vogel demonstra, por 
intermédio de observações espectroscópicas, que Algol formava indiscutivel- 
mente um sistema binário, o que vinha confirmar a primeira teoria de Picke- 
ring, pois os elementos da órbita encontrada por Vogel coincidiam com os do 
astrônomo norte-americano, que, pouco depois, renunciaria também à teoria 

“das manchas. 

O primeiro diâmetro estelar foi determinado, indiretamente, por Vogel, em 
1889, ao calcular a órbita fotométrica de Algol. Somente em 1920, o astrôno- 
mo norte-americano John A. Anderson (1876-1959) efetuaria a primeira de- 
terminação interferométrica do diâmetro da estrela gigante Betelgeuse. 


Classificação, segundo a curva de luz, das estrelas eclipsantes. Pelo estudo 
da curva de luz, sem levar em conta as características físicas das componentes, 
resolveu a comissão 27 da União Astronômica Internacional (Estrelas Variá- 
veis), em 1958, classificar as eclipsantes em quatro tipos. 


Eclipsantes do tipo Algol (EA). Binárias eclipsantes, com componentes de 
forma esférica, ligeiramente elipsoidal. A curva de luz é constante fora dos 
eclipses e os seus mínimos, sensivelmente planos, permitem fixar os tempos 
do início e do fim dos eclipses. Os intervalos entre os eclipses não apresentam 
quase nenhuma variação de brilho. Para algumas estrelas o mínimo secundário 
é quase ausente. O período varia num extenso intervalo (de 0,2 a 10.000 dias 
ou mais) e a amplitude da variação de luz varia muito, podendo atingir dife- 
rentes magnitudes. A estrela típica dessa classe é a Algol (P = 2,8763 dias; 
2,20 < Mpg < 3,44). 
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Eclipsantes do tipo B Lyrae (EB). Binárias eclipsantes, com componentes 
de forma semelhante a um elipsóide triaxial, possuindo uma curva de luz que 
não permite fixar os instantes do início e fim dos eclipses, pois existe uma 
variação contínua de brilho entre os mínimos, proveniente da forma das 
estrelas. Um mínimo secundário é sempre observado, sendo a sua profundi- 
dade, em geral, essencialmente inferior à profundidade do mínimo principal. 
O período varia de 0,5 dias a 2.200 dias. As componentes são geralmente 
gigantes. A amplitude da variação de luz é usualmente inferior a 2 magni- 
tudes. A estrela típica é Beta Lyrae (P = 12,9080 dias). 


Eclipsantes do tipo W Ursae Majoris (EW). Binárias eclipsantes com perío- 
do inferior a um dia (0,06 <P <L1 dia). Esses sistemas se compõem de 
estrelas de forma análoga a elipsóides triaxiais que quase se tocam. O brilho é 
continuamente variável. Sua curva de luz não permite fixar os instantes do 
início e fim dos, eclipses e os mínimos principal e secundário têm quase a 
mesma profundidade. A amplitude de variação de luz é geralmente inferior 
a 0,8 magnitudes. A estrela típica é W Ursae Majoris. 


Variáveis elipsoidais (ELL). São binárias cujas componentes são elipsoidais. 
A curva de luz varia com o movimento orbitaf do período, em decorrência da 
variação da superfície luminosa visível. O plano de rotação faz um ângulo 
muito grande com a direção do raio visual, de tal modo que não existe eclipse 
perceptível. A estrela típica é Beta Persei. 


Classificação física das estrelas eclipsantes. Suponha-se a massa da estrela 
concentrada em seu centro. Uma estrela assim reduzida a um ponto denomi- 
na-se estrela de Roche. Suas superfícies equipotenciais são esferas concên- 
tricas. Colocando-se duas estrelas de Roche nas proximidades uma da outra, 
as superfícies fechadas serão tanto mais próximas quanto mais o forem elas 
entre si. Todavia, afastando-as um pouco, as equipotências de cada estrela vão 
acabar por se tocarem num ponto singular L;, denominado primeiro ponto de 
Lagrange. Só a matéria compreendida no interior da superfície equipotencial 
definida por esse ponto de Lagrange pode pertencer, de maneira perma- 
nente, a cada uma das estrelas. A matéria que, por acaso, se encontra no 
exterior dessa superfície, pertence ainda ao sistema, mas não pertence a ne- 
nhuma das duas estrelas em particular. 

Considerando-se valores cada vez menos intensos do potencial, determi- 
na-se um novo ponto singular L; (segundo ponto de Lagrange). No exterior 
dessa nova superfície a matéria não pertence mais ao sistema. 

O eqiuipotencial que passa pelo primeiro ponto de Lagrange, L;, forma 
duas células denominadas células de Roche. Tal superfície é utilizada para 
classificar as binárias eclipsantes em três tipos: a) sistemas desligados, quando 
as duas estrelas não completam as duas células de Roche; constituem as 
estrelas duplas fotométricas afastadas; b) sistemas semidesligados, quando 


264 


uma das células de Roche é preenchida por uma das estrelas do sistema; nesse 
sistema estão as estrelas do tipo Algol; c) sistemas ligados, quando as duas 
estrelas do sistema preenchem as estrelas de Roche; constituem sistemas mui- 
to próximos, possuindo um período de revolução muito curto, geralmente 
inferior a um dia. 

Tal classificação é importante no estudo da evolução das estrelas duplas 
cerradas, pois, quando o raio de uma das estrelas se torna superior ao limite do 
raio de uma das células de Roche, começa a ocorrer a perda ou troca de 
matéria entre elas. 


Estrelas duplas astrométricas 


Histórico. O estudo das estrelas duplas astrométricas iniciou-se em 1834, 
com os trabalhos de Bessel que, estudando as observações meridianas de Sirius, 
constatou que essa estrela não se deslocava em linha reta no espaço, mas 
segundo uma linha senoidal. Para explicar tal anomalia, Bessel propôs, em 
1844, a hipótese de que essa oscilação de caráter periódico era provocada pela 
perturbação que um companheiro invisível deveria provocar na estrela. Em 
1851, o astrônomo alemão Christian Peters (1806-1880) determinou a órbita 
desse companheiro invisível, com período de 50,01 anos. 

Em 1862, o astrônomo alemão Arthur Auwers (1838-1915), analisando 
7.000 observações em ascensão reta e 4.500 em declinação, encontrou uma 
órbita análoga de 49,5 anos. O trabalho de Auwers ainda não havia sido 
publicado quando o ótico americano Alvan Clark (1832-1897), ao ensaiar a 
luneta de 47 cm do Observatório de Dearborn, descobriu o satélite de Sirius. 

O mesmo desvio periódico foi observado em Procyon, que Bessel explicou 
como proveniente da ação de um companheiro invisível, que foi descoberto, 
em 1896, pelo astrônomo norte-americano de origem alemã John Martin 
Schaeberle (1853-1924), com a luneta de 91 cm do Observatório de Lick. 
Mais tarde foram encontradas outras perturbações na trajetória elíptica de 
Zeta Cancri e Xi Ursae Majoris. Os companheiros desses dois sistemas perma- 
necem invisíveis. 

As técnicas e os métodos de astrometria de longo foco, desenvolvidos pelo 
astrônomo norte-americano Frank Schlesinger (1871-1943), no início do séc. 
XX, para determinar as paralaxes estelares, depois aperfeiçoados e ampliados 
pelo astrônomo norte-americano de origem holandesa Peter Van de Kamp 
(1901- ), tornaram-se, nas mãos deste último, um método eficiente para a 
descoberta das perturbações, em particular das de pequena amplitude, as 
quais são impossíveis de serem registradas visualmente. 

A primeira perturbação descoberta fotograficamente foi a da estrela Ross 
614, em 1935, no Observatório de McCormick, pelo astrônomo Reuijl. Um 
meticuloso estudo foi feito pela astrônoma norte-americana Sarah Lee Lippin- 
cott (1920- ), em 1951. O companheiro invisível de Ross 614 foi encon- 
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trado na sua posição prevista por Lippincott, em 1955, pelo astrônomo nor- 
te-americano Walter Baade (1893-1960). 

Um trabalho extensivo e sistemático vem sendo executado no Observató- 
rio de Sproul, no estudo das duplas astrométricas, desde 1937, onde anual- 
mente são observadas todas as estrelas dentro de dez parsecs e no alcance do 
refrator de 60 cm. O resultado mais notável foi o registro do companheiro 
invisível da estrela Barnard, cuja massa é muito reduzida. 

No hemisfério sul, quase nenhum trabalho vem sendo realizado; em 1969, 
pela análise da estrela dupla Aitken 14, constatamos a existência de uma 
perturbação, que procuramos explicar como proveniente da existência de um 
terceiro companheiro invisível. Tal constatação foi confirmada pelo astrô- 
nomo francês Paul Baize (1901- ), em trabalho publicado em 1972, na 
revista européia Astronomy and Astrophysical, que afirma ter visto o compo- 
nente principal alongado. 

O astrônomo austríaco Josef Hopmann, em trabalho publicado na Acade- 
mia Austríaca de Ciências, em 1973, com base no nosso trabalho, confirma a 
existência desse companheiro invisível determinando-lhe uma primeira órbita 
provisória. 


A origem das estrelas duplas. Segundo as mais recentes teorias cosmogôni- 
cas, as estrelas são oriundas de imensas massas de nuvens de gases e poeira 
existentes no espaço. As condições reinantes nesse espaço cósmico frequente- 
mente causam a formação de aglomerados, nos quais a densidade espacial 
existente é relativamente alta. No interior de um aglomerado os movimentos 
ao acaso podem algumas vezes resultar numa situação na qual três estrelas em 
movimento passem uma próxima da outra. Nesse exato momento, a energia 
cinética dos três corpos pode ser redistribuída. Uma estrela adquirirá uma 
grande quantidade de energia e deixará o sistema numa alta velocidade. Tendo 
perdido parte da sua energia cinética, as outras duas estrelas se capturam, 
formando um autêntico sistema binário. A teoria matemática associada ao 
processo de captura é a favor da criação de pares bem separados com períodos 
relativamente longos. Tal hipótese ficou conhecida como a teoria da captura. 


No início do século, sugeriu-se que um corpo em rotação muito rápida 
poderia se tornar instável e se dicotomizar, dando origem a dois pequenos 
corpos. Tal teoria, proposta por George Darwin para explicar a origem do 
sistema Terra-Lua, deixou de ser aceito, pois foi impossível encontrar um 
meio de justificar o atual momento angular do sistema Terra-Lua. A teoria da 
divisão só poderia explicar a origem das binárias muito cerradas e de curto 
período. 

Em 1957, o astrofísico norte-americano de origem chinesa Su-Shu Huang, 
da Universidade de Berkeley, apresentou a teoria da formação múltipla, se- 
gundo a qual, durante a formação estelar, mais de um corpo é constituído. 
Assim, algumas vezes se formam pares de estrelas e, noutras, planetas. Segundo 
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Huang dois fatores determinam a natureza de uma estrela ao nascer: o mo- 
mento angular das partículas das nuvens de gás e poeira da proto-estrela e a 
quantidade total de matéria existente. 

Se houvesse material em abundância e um momento angular moderado, a 
matéria se condensaria numa enorme estrela de rotação rápida. 

Se, entretanto, a quantidade de material fosse menor, a estrela formada 
seria mais reduzida com inúmeros planetas em seu redor. Nesse caso a estrela 
formada teria uma rotação mais lenta. 

Se no momento da formação a nuvem de poeira e gás possuir uma grande 
massa e um momento angular muito grande, formar-se-ia um sistema de duas 
ou mais estrelas. 

Esta última teoria é de grande importância, pois ela informa sobre a origem 
dos sistemas planetários, explicando a existência de estrelas com rotação lenta 
e rápida. 
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ESTRELAS VARIÁVEIS 


Denomina-se estrela variável, em sentido muito amplo, toda estrela cujo 
fluxo de radiação varia ao longo do tempo. Preliminarmente, convém observar 
que essa variabilidade se refere a um intervalo de tempo relativamente curto 
em relação à evolução estelar, pois toda estrela é variável ao longo da sua 
evolução. Em segundo lugar, a variabilidade não se limita apenas ao fluxo 
radiante, mas, em maior ou menor intensidade, a outras quantidades físicas 
intimamente ligadas entre si, como as que determinam a aparência de um 
espectro estelar. Assim, alguns grupos de estrelas tiveram a sua variabilidade 
descoberta no espectro, determinado por células fotoelétricas ultra-sensíveis. 
Entre os mais notáveis exemplos de estrelas variáveis citam-se os pulsares, 
descobertos recentemente. 


As estrelas variáveis se, dividem, segundo a causa de sua variabilidade, em 
físicas e geométricas. As físicas, ou intrínsecas, têm sua variabilidade prove- 
niente das alterações que se efetuam nos processos físicos internos das estre- 
las. Se a variação provém de causas externas como, por exemplo, o eclipse de 
uma das duas componentes de um sistema duplo, tem-se as variáveis geométri- 
cas ou extrínsecas. 


Histórico. Se bem que o homem, desde épocas remotas, tivesse sua atenção 
voltada para os fenômenos celestes em geral, foram os de variação de posição 
os que mais lhe despertaram a curiosidade. Apesar de inúmeras estrelas novas 
observadas pelos chineses, a noção de estrela variável parece ter sido esquecida 
na Antiguidade. 

Com efeito, Hiparco empreendeu a classificação de centenas de estrelas, 
segundo o seu brilho, até a sexta magnitude, mas não registrou nenhum 
fenômeno de variabilidade, apesar de que inúmeras estrelas visíveis à vista 
desarmada apresentem o seu máximo visível a olho riu. Faz-se uma única 
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exceção para a estrela Beta Persei, cujo nome árabe, Algol, parece indicar 
que os árabes suspeitavam de sua provável variabilidade. 

Foi necessário esperar até o ano de 1596 para que o astrônomo holandês 
David Fabricius (1564-1617) descobrisse a variabilidade da estrela Omicron 
Ceti que, entretanto, atinge, no seu máximo, o brilho de uma estrela de 
terceira magnitude, para desaparecer dois ou três meses mais tarde. É difícil 
explicar a ausência do registro de um tal fenômeno no mundo ocidental, pois 
um outro fenômeno notável, como o da estrela supernova de 1054, visível em 
pleno dia, foi devidamente registrado nos manuscritos chineses e japoneses da 
época. 

Sessenta anos após a descoberta de Fabricius, a periodicidade de Mira Ceti 
foi posta em evidência pelo astrônomo holandês Holwarda. Seu período de 11 
meses, determinado pela primeira vez por Hevelius, daria origem ao protótipo 
das estrelas variáveis de longo período. 

Quase dois séculos foram necessários para que uma nova variável fosse 
posta em evidência. Com efeito, em 1784, o astrônomo inglês John Goodri- 
cke (1764-1786) descobre a variabilidade de Delta Cephei, que daria origem 
ao importante grupo de cefeidas, 

Antes do fim do séc. XVIII, surgem três importantes grupos de variáveis: as 
variáveis irregulares, descobertas por Herschel, em 1795, ao constatar a varia- 
bilidade de Alpha Herculis; as variáveis semi-regulares e as variáveis do tipo R 
Coronae Borealis, descobertas pelo astrônomo inglês Nathaniel Pigott 
(? -1804), ao inspecionar, respectivamente, as estrelas R Scuti e R Coronae 
Borealis. 

O número de descobertas que, de início, era reduzido, aumentou, conside- 
ravelmente, a partir da utilização da fotografia. Assim, em 1786, o catálogo 
de Pigott reunia apenas 12 estrelas; em 1844, o Catálogo de Argelander con- 
tinha 18; em 1896, o Catálogo de Chambers reunia 393. No início do séc. XX 
esse número começaria a multiplicar-se consideravelmente, com a introdução 
da fotografia, de tal modo que, em 1907, o Catálogo de Cannon incluía 1.425 
estrelas variáveis. Em 1961, o número de variáveis conhecidas atingiu a cifra 
de 15.504, com designação segura, existindo mais ou menos outras 10 mil 
com suspeita de serem variáveis. 

Foi a introdução do método fotográfico que permitiu a S.I. Bailey a desco- 
berta de um grande número de estrelas variáveis de curto-período nos aglome- 
rados globulares. Tal descoberta deu origem a um novo grupo de variáveis, as 
variáveis de aglomerados ou variáveis RR Lyrae, assim denominadas em vir- 
tude de ter sido esta a primeira estrela desse tipo descoberta pela astrônoma 
norte-americana Williamina P.S. Fleming (1857-1911), em 1901. 

A aplicação da espectroscopia às estrelas variáveis permitiu ao astrônomo 
norte-americano Edwin B. Frost (1866-1935) a descoberta do protótipo do 
grupo de estrelas variáveis Beta Cephei, que constituem um novo tipo de 
estrelas, para as quais as variações de velocidade radial são mais fáceis de se- 
rem registradas do que as variações luminosas. 
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Outro tipo de variáveis típicas, denominadas variáveis espectrais, é repre- 
sentada por Alpha Canum Venaticorum, descoberta em 1906. Nessas estrelas, 
a variação mais fácil de ser detectada é a da intensidade de certas raias. 

Em 1947, H. W. Babcock começou a desenvolver, aplicando a técnica das 
medidas do efeito Zeemann, o estudo do campo magnético das estrelas, des- 
cobrindo que certas estrelas possuíam importantes campos magnéticos, cuja 
polaridade chegava a se inverter completamente ao curso do seu período de 
variabilidade. Só recentemente foi possível registrar as fracas variações de 
brilho que sofrem essas estrelas, graças ao desenvolvimento da técnica fotoelé- 
trica. 

Citam-se, por fim, os pulsares, descobertos em 1967 por Jocelyn Bell, 
jovem estudante da equipe de A. Hewish, da universidade de Cambridge 
(R.U.), cujas amplitudes e períodos muito variáveis se sucedem com grande 
regularidade, em intervalos curtos de 0,03 a 3,7 segundos de tempo. 


Classificação. A classificação das estrelas variáveis, adotada desde 1952 
pela Comissão de Estrelas Variáveis da União Astronômica Internacional, é a 
que foi proposta pelo astrônomo russo Boris Vassilievich Kukarkin 
(1909-1977) e por ele utilizada na edição de 1958 do seu catálogo de estrelas 
variáveis. O estudo da curva de luz das estrelas variáveis permitiu reuni-las em 
três principais classes: variáveis eclipsantes, variáveis pulsantes e variáveis erup- 
tivas. 

As variáveis eclipsantes foram minuciosamente estudadas no capítulo refe- 
rente às estrelas duplas fotométricas. 

Subdividem-se em: estrelas variáveis eclipsantes tipo Algol (EA), estrelas 
variáveis eclipsantes tipo Beta Lyrae (EB), estrelas variáveis eclipsantes tipo W 
Ursae Majoris (EW), e estrelas variáveis elipsoidais (ELL). 

As estrelas variáveis pulsantes, cuja variação de brilho é proveniente das 
pulsações da sua atmosfera e das camadas superiores, são subdivididas em: 
cefeidas de longo período ou cefeidas clássicas (C); estrelas variáveis irregula- 
res (1); estrelas variáveis do tipo Mira Ceti (M); estrelas variáveis semi-regulares 
(SR); estrelas variáveis do tipo RR Lyrae (RR); estrelas variáveis do tipo RV 
Tauri (RV); estrelas variáveis do tipo Beta Cephei ou do tipo Beta Canis 
Majoris (BC); estrelas variáveis do tipo Delta Scuti (ô Sc) e estrelas variáveis 
do tipo a? Canum Venaticorum (a CV). 

As estrelas variáveis eruptivas, cuja variação de luz é consegiência do 
estado não estacionário da estrutura interna das estrelas, se agrupam nos 
seguintes tipos: novae (N); supernovae (SN); estrelas variáveis do tipo R Co- 
ronae Borealis (RCB); estrelas variáveis do tipo RW Aurigae (RW); estrelas 
variáveis do tipo u Geminorum ou SS Cygni (UG); estrelas variáveis do tipo 
UV Ceti (UV) e estrelas variáveis do tipo Z Camelopardalis (Z). 


Fig. 42 
Fonte de rádio Centaurus A. Sua intensa emissão rádio sugeriu de início uma 
colisão de duas galáxias. Atualmente atribui tal emissão « um único sistema, se bem 
que não se explique de modo satisfatório a sua intensa emissão rádio. 
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Estrelas pulsantes 


O número atual de variáveis pulsantes catalogadas é superior a 10.000 
estrelas. Seus períodos variam de algumas horas até mil dias. Segundo os seus 
períodos, podem ser agrupadas em: variáveis de curto período (P =1 dia), 
cefeidas clássicas (P 50 dias) e variáveis de longo período (P > 50 dias). 
Seguem-se as principais características de cada tipo de estrela pulsante, reuni 
das segundo a classificação de Kukarkin. 


Cefeidas de longo período ou cefeidas clássicas (C). Variáveis pulsantes de 
alta luminosidade, com períodos de 1 a 57 dias. A curva de luz varia numa 
amplitude de 0,1 a 2 magnitudes. A amplitude determinada fotograficamente 
é maior do que a amplitude nos comprimentos de onda do espectro visível. O 
período e a forma de curva de luz são, em geral, constantes: em muitos casos, 
entretanto, ocorrem mudanças rápidas de período, de cerca de 0,001 a 0,1%, 
no fim de 100 a 1.000 períodos. A curva de velocidade radial (Vr) se asseme- 
lha muito à curva de luz; o máximo da curva de velocidade radial coincide, 
praticamente, com o mínimo da curva de luz e o mínimo da curva de veloci- 
dade radial corresponde com o máximo brilho. A classe espectral no máximo 
brilho é F e, no mínimo, G e K. Dividem-se em dois grupos principais: 
normais e anormais. 


Cefeidas normais de longo período (C). Pertencem à população I (popula- 
ção disco) da galáxia. São caracterizadas pela velocidade moderada em relação 
ao Sol e pela presença de uma correspondência bem definida entre a forma de 
sua curva de luz e a extensão do seu período. Os períodos e luminosidades 
dessas estrelas são mutuâmente ligados à famosa relação período-luminosida- 
de. A representação típica do grupo é a estrela Delta Cephei. 


Cefeidas anormais de longo período (CW). Pertencem à população II (po- 
pulação esférica) da galáxia. Diferem das cefeidas disco (C) pela sua curva de 
luz sui generis e por possuírem grandes velocidades radiais em relação ao Sol. 
A forma da curva período-luminosidade é análoga à das curvas das cefeidas 
disco, mas o ponto de origem das duas curvas é diferente. As cefeidas de 
população II são 1,5 a 2 magnitudes inferiores às cefeidas de população I de 
igual período. A estrela típica desse grupo é W Virginis. 

É praticamente impossível distinguir, no momento, uma cefeida de popula- 
ção I de outra de população II, se a velocidade radial da última relativa ao Sol 
é menor e se está localizada próxima ao plano galático e, além do mais, se elas 
possuem períodos nos quais a curva de luz difira muito pouco. Assim, algu- 
mas estrelas indicadas no catálogo de Kukarkin como pertencentes ao grupo C 
pertencem, realmente, ao grupo CW. 
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Estrelas variáveis irregulares (I). As estrelas desse grupo apresentam as 
variações de luz desprovidas de qualquer periodicidade; em alguns casos, en- 
tretanto, uma fraca periodicidade pode ser constatada. Segundo Kukarkin, a 
maior parte das estrelas incluídas nesse grupo pertencem, realmente, ao grupo 
das variáveis semi-regulares ou de outra classe, que foram incluídas, nessa 
classe, por falta de conhecimento mais profundo das suas características. O 
estudo de sua curva de luz e de seu espectro permite subdividi-las em três 


subgrupos. 


Estrelas variáveis irregulares de tipo espectral não avançado (Ja). Sua estre- 
la típica é XX Ophiuchi; entretanto, algumas estrelas eruptivas do tipo RW 
Aurigae, de classe espectral não avançada, podem ser incluídas nessa classe. 


Estrelas variáveis irregulares de tipo espectral avançado (K. M. Ce S)(1b). 
Nessa classe estão incluídas, em geral, as estrelas gigantes. Seu período varia 
de 45 a 120 dias. As amplitudes visuais e fotográficas são de mesma intensi- 
dade. A estrela típica desse grupo é a estrela CO Cygni. 


Estrelas variáveis irregulares supergigantes de tipo espectral muito avança- 
do (Ic). A estrela típica deste grupo é TZ Cassiopeae. 


Estrelas variáveis do tipo Mira Ceti (M). Nesse grupo se reúnem as variáveis 
gigantes de longo período. Sua periodicidade é bem nítida, variando no inter- 
valo de 80 a 1000 dias. A variação da curva de luz atinge as amplitudes de 25 a 
5 magnitudes ou mais. Tal amplitude de brilho aumenta com o período, indo 
de 3,5 magnitudes, para um período de cerca de 150 dias, a 7 magnitudes, 
para um período de 700 dias, aproximadamente. As variações de brilho pare- 
cem estar relacionadas com as variações do tipo espectral, no decorrer das 
pulsações. As variáveis de longo período, que possuem grande amplitude, são 
incluídas nessa classe, embora com reservas. 


Estrelas variáveis semi-regulares (SR). São estrelas gigantes ou supergigan- 
tes, que possuem uma apreciável periodicidade, acompanhada, às vezes, por 
variações irregulares de brilho. Seu período vai de 30 a 1.000 dias. A forma de 
sua curva de luz é muito irregular. A amplitude não excede a 1 ou 2 magnitu- 
des. É muito difícil fazer uma distinção nítida entre as variáveis irregulares e 
as semi-regulares. Dividem-se em quatro grupos: SRa, SRb, SRc e SRd. 


SRa. As estrelas desse grupo são as variáveis gigantes semi-regulares de 
classe espectral muito avançada (M, C e S), com período estável. Possuem 
uma pequena amplitude. Essa e a forma da curva de luz são usualmente 
associadas a fortes variações de um período a outro. Muitas destas estrelas 
diferem das variáveis tipo Mira Ceti apenas pela pequena amplitude da curva 
de luz. A estrela típica deste grupo é a Z Aquarii. 
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SRb.. As estrelas desse grupo são as denominadas variáveis gigantes semi-re- 
gulares de classe espectral avançada (M, C e S), com periodicidade instável, 
isto é, a periodicidade é tal que não permite prever a época do máximo ou 
mínimo brilho. Algumas delas são caracterizadas nos catálogos por um perío- 
do médio. As estrelas típicas deste grupo são as RR Coronae Borealis e AF 


Cygni. 


SRc. São as variáveis supergigantes semi-regulares de tipo espectral avança- 
do. As representantes típicas desse grupo são a yu Cepheie a RW Cygni 


SRd. São as variáveis semi-regulares gigantes e supergigantes de tipo espec- 
tral F, Ge K. As estrelas típicas desse grupo são a $ Vulpeculae, UU Herculis 
e AG Aurigae. 


Estrelas variáveis do tipo RR Lyrae (RR). São também denominadas cefeidas 
de curto período ou variáveis de aglomerado globular. São constituídas pelas 
estrelas gigantes pulsantes que possuem as mesmas propriedades das cefeidas, 
com período oscilante entre 0,05 a 1,2 dias. O tipo espectral é, geralmente, A 
e, mais raramente, F. A amplitude da curva de luz não excede a 1 ou 2 
magnitudes. A temperatura varia ao mesmo tempo e na mesma fase que o 
brilho. As variáveis do grupo RR Lyrae pertencem à população II da galáxia. 

O período e a forma da curva de luz são, em geral, constantes. Em alguns 
casos, a variabilidade, quer do período, quer da forma da curva de luz, é 
conhecida. Tal variabilidade, às vezes periódica, é conhecida por efeito 
Blazhko. As curvas de luz das RR Lyrae apresentam diversos aspectos, o que 
permitiu a Bailey agrupá-las em três subgrupos. 


RRa. São constituídas pelas variáveis do tipo RR Lyrae com curva de luz 
muito assimétrica. As variáveis desse grupo se caracterizam por possuírem 
curvas de luz de grande amplitude (superior a 1,5 magnitudes) e um máximo 
agudo. O período varia em torno de 0,5 dias. A estrela típica é RR Lyrae. 


RRb. As variáveis do tipo RR Lyrae com curva de luz assimétrica possuem 
uma pequena amplitude, da ordem de 0,5 magnitude, e um máximo plano. O 
período das RRb é de cerca de 0,7 dias. A estrela típica é R Cephei. 


RRc. As variáveis do tipo RR Lyrae simétricas possuem uma curva de luz 
frequentemente senoidal, com período médio de 0,3 dias. É muito difícil 
distingui-las das binárias eclipsantes tipo W Ursae Majoris, se as suas proprie- 
dades espectrais e velocidade radial são desconhecidas. A estrela típica desse 
grupo é a SX Ursae Majoris. 


Estrelas variáveis do tipo RV Tauri (RV). São variáveis supergigantes. Suas 
curvas de luz apresentam mínimos primários e secundários de diversas profun- 
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didades. Suas irregularidades são transitórias. A amplitude total não atinge a 3 
magnitudes. Seus períodos variam entre 30 e 150 dias e sua classe espectral 
vai do tipo G ao tipo avançado K (raramente M). As estrelas variáveis desse 
grupo seguem a relação período-luminosidade. Pertencem à população II da 
galáxia e são, geralmente, observadas nos aglomerados globulares. 


RVa. As RV Tauri com brilho médio constante têm como representante 
típica a estrela AC Herculis. 


RVb. As RV Tauri com brilho médio variando periodicamente são repre- 
sentadas pelas estrelas RV Tauri e R. Sagittae. 


Estrelas variáveis do tipo Beta Cephei (Bc). São também denominadas estre- 
las tipo Beta Canis Majoris. O período dessas estrelas é muito curto, de 0,1 a 0,3 
dias (3h < P< 6), com uma amplitude de brilho muito fraca, da ordem de um 
décimo de magnitude. São do tipo espectral B; — B3 e sua classe de lumino- 
sidade é III ou IV. Contrariamente ao que ocorre com as cefeidas, seu máxi- 
mo brilho corresponde à fase de máxima compressão da estrela, segundo a 
hipótese da pulsação. São caracterizadas pela presença de dois períodos muito 
próximos (de alguns minutos de diferença), que produzem o fenômeno de 
batimento. As estrelas variáveis desse grupo parecem apresentar uma relação 
período-espectro. 


Estrelas variáveis do tipo Delta Scuti, ou anãs cefeidas (ô Sc). As estrelas - 
variáveis desse grupo são do tipo espectral F, com curva de luz de forma 
regular. A amplitude do brilho não excede a 0,25 de magnitude e o período é 
inferior a 0,2 dias. Parecem pertencer à população I da galáxia e obedecem ao 
período-luminosidade. A estrela típica desse grupo é Delta Scuti, 


Estrelas variáveis do tipo Alpha Canum Venaticorum (a CV). O período da 
curva de luz desse grupo varia de 1 a 25 dias, com amplitude inferior a 0,1 
magnitude. Algumas dessas estrelas possuem poderoso campo magnético variá- 
vel. O período de tal variação é igual ao período de variação da luz e do 
espectro. Pertencem ao tipo espectral A. No seu espectro é possível observar 
intensas e anômalas linhas de silício, estrôncio, cromo e alguns elementos 
raros. Segundo seus espectros, parecem envoltas numa camada em expansão, 


Estrelas eruptivas 
O número de estrelas variáveis eruptivas catalogadas eleva-se a mais de mil; 


as variações do seu brilho ou erupções se fazem num curto período, quando a 
estrela ganha alguns décimos ou mesmo algumas magnitudes. Indicam-se, a 
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seguir, as particularidades de cada tipo de estrela eruptiva, segundo a classifi- 
cação de Kukarkin. 


Estrelas novae (N). As novae são constituídas por anãs quentes que sofrem 
uma erupção espontânea de brilho, de ordem de 7 a 16 magnitudes, no 
decorrer de um a cem dias. No fim desse período, começa a decrescer lenta- 
mente, num intervalo de tempo que pode perdurar por vários anos, até que O 
brilho inicial seja atingido. 


Algumas novae mostram pequenas flutuações de brilho no máximo. Próxi- 
mo ao máximo, o espectro de absorção é análogo ao da classe A e ao das 
gigantes F. O espectro das novae evolui constantemente no decorrer do fenô- 
meno; ora é de absorção, ora é de emissão. Até pouco depois do máximo, 
observa-se um espectro de absorção. Rapidamente, entretanto, aparecem raias 
de emissão muito intensas, limitadas por raias de absorção muito fortes. Se- 
gundo o grande deslocamento de raias, é possível uma expansão muito rápida 
da atmosfera da estrela. Após o retorno a seu estado inicial, o espectro das 
novae se torna continuamente similar ao espectro das estrelas de Wolf-Rayet. 


Na. As novae de desenvolvimento rápido se caracterizam por um rápido 
aumento de brilho, seguido de um decréscimo de 3 magnitudes, após o máxi- 
mo, num intervalo de cem ou alguns dias. A estrela típica desse grupo é a 
estrela GK Persei (Nova Persei 1901). 


Nb. Nas novae de desenvolvimento lento o decréscimo de 3 magnitudes 
dura 150 ou mais dias após o máximo. Nesse caso não se considera a “depres- 
são” que ocorre, logo após o máximo, em algumas estrelas, tais como as novae 
DQ Herculis e T Aurigae, mas, sim, a curva “alisada” antes e depois da 
depressão. A estrela típica dessa classe é a RR Pictoris. 


Nc. As novae com desenvolvimento particularmente lento conservam seu 
máximo brilho por muitos anos. A estrela típica é RT Serpentis. 


Nd. As estrelas novae recorrentes se distinguem das outras pelo simples 
fato de já terem sido registradas outras erupções para essa estrela. A estrela 
típica dessa classe é a T Coronae Borealis. 


Ne. As estrelas variáveis semelhantes às novae constituem um grupo muito 
heterogêneo de objetos, análogos às novae pelo caráter de sua curva de luz e 
por suas propriedades espectrais. Para muitos membros desse grupo provavel- 
mente não existem relações com as novae. As representantes típicas deste 
grupo são a Z Andromedae, a P Cygni e a BF Cygni. 
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Estrelas supernovae (SN). São estrelas que aumentam subitamente seu bri- 
lho de vinte ou mais magnitudes para, depois, reduzi-lo lentamente. Sua curva 
de luz é muito similar à das novae. Seu espectro é caracterizado pelo apare- 
cimento repentino de largas bandas de emissão, que excedem, muitas vezes, a 
das mais brilhantes bandas observadas no espectro das novae. A estrela típica 
desse grupo é a CM Tauri, descoberta pelos chineses, em 1054, razão pela qual 
recebe o nome de SN 1054. A nebulosa Caranguejo, da constelação de Taurus, 
resultou dessa explosão estelar. 


Estrelas variáveis do tipo R Coronae Borealis (RCB). Nesse grupo estão 
incluídas estrelas de alta luminosidade, pertencentes às classes espectrais F-K 
e R, que se caracterizam por uma lenta queda aperiódica no seu brilho, de 
diferentes amplitudes (em geral, de 1 a 9 magnitudes) e de duração muito 
diversa (de dez a várias centenas de dias). A estrela típica é R Coronae 
Borealis. 


Estrelas variáveis do tipo RW Aurigae (RW). Nesse grupo estão incluídas 
inúmeras variáveis irregulares de classe espectral B a M (com ou sem raias de 
emissão em seu espectro). Localizadas no diagrama espectro-luminosidade na 
região de subgigantes, elas se caracterizam por uma irregular e, principal- 
mente, rápida variação de brilho. Esse pode alcançar várias magnitudes, en- 
quanto que o período é constante, o que pode ser considerado como uma 
propriedade característica das estrelas tipo RW Aurigae. A maior parte dessas 
estrelas está evidentemente associada com nebulosas difusas, escuras ou bri- 
lhantes; nesses casos um n minúsculo é adicionado ao símbolo desse grupo. 
Ainda não existe uma subclassificação desse grupo, entretanto uma análise 
cuidadosa permitirá selecionar alguns grupos especiais. 


Estrelas do tipo U Geminorum ou SS Cygni (UG). As estrelas anãs desse 
grupo, usualmente, mostram pequenas flutuações luminosas. Seu brilho au- 
menta de diversas magnitudes durante uma ou duas horas para, então, retor- 
nar ao primitivo no curso de alguns poucos ou, às vezes, dezenas de dias. O 
intervalo entre duas erupções sucessivas pode variar em largos limites. 


O ciclo médio das estrelas U Geminorum é de vinte a seiscentos dias. 
Existe uma certa correlação entre o valor médio do ciclo e a amplitude da 
erupção. As erupções são menos frequentes nas estrelas que possuem erupções 
de grande amplitude. O espectro é contínuo na mínima com uma superposi- 
ção de largas e brilhantes linhas de hidrogênio, hélio, hélio ionizado e cálcio. 
Essas linhas desaparecem quase completamente na máxima luminosidade, ou 
são transformadas em fracas linhas de absorção de mesma largura. A estrela 
típica é U Geminorum. 
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Estrelas variáveis do tipo UV Ceti (V). Esse grupo é constituído por estre- 
las anãs da classe espectral dM3e-dM6e, e se caracterizam por raros e curtos 
flare (clarões) de amplitude, que variam de uma a seis magnitudes. O brilho 
máximo é atingido em alguns décimos de segundo, após o início do flare. A 
duração dos clarões é de 10 a 15 minutos. Sua representante típica e UV Ceti. 
Elas são também chamadas de estrelas flare. 


Estrelas variáveis do tipo Z Camelopardalis (Z). Nesse grupo estão reunidas 
as estrelas variáveis semelhantes a U Geminorum, as quais, segundo suas carac- 
terísticas físicas e propriedades espectrais, mostram variações cíclicas análogas 
às erupções das estrelas U Geminorum, interrompidas agora por período de 
constância de brilho, durante o qual a estrela mantém a sua magnitude inter- 
mediária, entre o seu máximo e mínimo, por diversos ciclos. Os valores dos 
ciclos médios são de dez a quarenta dias e a amplitude de luz de 2 a 5 
magnitudes. A estrela típica desse grupo é Z Camelopardalis. 


Relação período-luminosidade 


Em 1912, a astrônoma norte-americana Henrietta Swan Leavitt 
(1868-1921), após estudar as cefeidas das Pequenas Nuvens de Magalhães, 
constatou a existência de uma relação entre o período e a magnitude aparente 
nesse tipo de estrela: as estrelas mais luminosas possuíam períodos mais lon- 
gos do que as menos luminosas. 

Considerando que essa nebulosa é relativamente reduzida e muito afastada, 
poder-se-ia supor que todas estivessem situadas à mesma distância, e, portanto, 
considerar o seu período como uma função de sua luminosidade. Em outras 
palavras, poder-se-ia dizer que a magnitude aparente e a absoluta não diferem 
de uma constante, no caso das Nuvens de Magalhães. 

Tal relação permitia determinar as distâncias das cefeidas. Uma vez medido 
o período da cefeida, era fácil, por intermédio da relação período-luminosi- 
dade, determinar a sua magnitude absoluta. A magnitude aparente era avalia- 
da diretamente por fotometria. A diferença entre essas duas magnitudes for- 
necia o módulo da distância, isto é, M—m, determinado em parsecs: 
M-m=5logr+s5. 


Determinação da constante. Tendo em vista que as cefeidas são supergi- 
gantes muito luminosas, torna-se fácil determinar as grandes distâncias 
existentes entre as galáxias afastadas. Embora tenha sido fácil, portanto, esta- 
belecer a relação período-luminosidade, caracterizar a sua posição na escala 
das magnitudes absolutas foi bastante difícil, pois era necessário determinar a 
constante que relacionasse essas duas magnitudes, no caso das Nuvens de Ma- 
galhães. 
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Toda relação determinada apresentava certas dispersões, causadas pela ma- 
téria interstelar, pela inclusão no traçado da curva de diferentes classes de 
cefeidas e pelo fato de, estando muito afastadas, sua distância ainda era muito 
mal avaliada. 

O problema foi resolvido pelo astrônomo norte-americano Harlow Shapley 
(1885-1973), que procurou padronizar a curva, utilizando as cefeidas com 
distância bem determinada e de curto período. 

Entretanto, em 1952, o astrônomo norte-americano Walter Baade consta- 
tou que, ao estabelecer a curva, Shapley incluiu, ao lado das cefeidas, as 
variáveis tipo RR Lyrae, que também apresentam a mesma relação período-lu- 
minosidade. Aliás, tal equívoco se justificava pelo fato de possuírem ambas as 
mesmas propriedades, apesar de pertencerem a classes bem distintas; assim, 
enquanto as cefeidas são da população I, as RR Lyrae são da população II. 

Na época, Baade constatou uma diferença de, aproximadamente, 1,5 mag- 
nitude entre as suas curvas, isto é, os brilhos das cefeidas tinham sido subesti- 
mados por Shapley — elas eram, com efeito, quatro vezes menos luminosas, 
de tal modo que as avaliações de distância das cefeidas deviam ser 
multiplicadas por um fator dois. 
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AS ESTRELAS EXPLOSIVAS 


É entre os chineses que vamos encontrar as mais remotas informações 
sobre as catástrofes cósmicas. Dois desses fenômenos ocorreram, segundo um 
manuscrito chinês do século XI. Presume-se que tenham sido os primeiros 
registrados pelo homem. A primeira delas foi anotada pelos chineses, árabes e 
europeus do sul, no ano 1006, na constelação de Lupus. Só recentemente, em 
1976, tais informações foram descobertas. A segunda foi a do ano 1054 
registrada pelos chineses, coreanos e índios norte-americanos. 

Alguns astrônomos crêem que a Estrela de Belém foi uma espécie parti- 
cular desses cataclismos cósmicos. 


Histórico. A história moderna relata três notáveis explosões estelares. A 
primeira delas foi observada no ano de 1572. Na época, por causa do apare- 
cimento de uma nova estrela (como supunham), surgiu um movimento favorá- 
vel à teoria heliocêntrica, já que a idéia defendida pelos teólogos e astrônomos 
era a da impossibilidade de qualquer modificação no céu, o que essa observa- 
ção punha em dúvida. Tal princípio da imutabilidade ficou conhecido por 
princípio de Aristóteles, por haver sido assaz defendido por esse filósofo. Os 
astrônomos do século XVI procuraram explicá-la como uma explosão ocor- 
rida na atmosfera, talvez a queima de vapores inflamáveis não muito longe da 
superfície da Terra, para desse modo não contrariar o princípio de imutabili- 
dade. Todavia, essa hipótese não resistiu nem às críticas da época. Realmente, 
explicavam os astrônomos daquele século que, não estando muito longe da 
Terra, o tal corpo atmosférico deveria deslocar-se em relação às outras estrelas 
que o cercavam. Mas os mais peritos astrônomos não puderam medir tal 
mudança, o que vinha provar que o novo objeto celeste estava muito além de 
nossa atmosfera e, provavelmente, nas regiões das estrelas “fixas”, como mais 
tarde se verificaria, a contragosto dos geocêntricos. Tal oposição ao princípio 
de Aristóteles contribuiu para a queda da velha astronomia, e a consolidação 
da teoria de Copérnico. Deve-se salientar que tal oposição é parcialmente 
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falsa, pois o que ocorreu não foi o aparecimento de uma nova estrela, mas o 
aumento do brilho de uma estrela invisível a olho nu. 

Numa noite de novembro de 1572, Tycho Brahe, ao contemplar a tão 
discutida estrela nova, estimou-lhe a distância, concluindo que aquele objeto 
estava no espaço interstelar, e não na atmosfera. Anos depois, demonstrou 
que os cometas, que até então tinham sido também encarados como simples . 
explosões atmosféricas, eram de fato corpos celestes. Com efeito, foi Brahe 
quem primeiro fez uma afirmativa certa em relação às “novae”, denominação 
dada em virtude de parecerem estrelas novas, e que na realidade eram estrelas 
de brilho muito tênue e, portanto, quase sempre invisíveis a olho nu, mas que, 
por razões ainda de origem e causas duvidosas, atingiam um brilho de tal 
forma intenso, a ponto de se tornarem perceptíveis à vista descoberta. Algu- 
mas vezes, mas bastante raramente, eram visíveis até mesmo à luz do dia. Esse 
fenomenal aumento de luminosidade é que fez com que os antigos astrôno- 
mos pensassem em novos corpos celestes. 

O segundo aparecimento deste fenômeno deu-se no ano de 1604, e está 
relacionado com o nome de Kepler, sendo por isso mesmo conhecido por 
estrela de Kepler. O aparecimento dessa estrela provocou a publicação de 
vários artigos de autoria de Galileu, nos quais explicava o fato segundo a 
teoria heliocêntrica, ao mesmo tempo que combatiam a geocêntrica. 

Nos tempos modernos, têm surgido várias novae. Em 1843, foi observada 
uma interessante nova, na Constelação da Carina, que se tornou por alguns 
dias a segunda estrela do céu, depois de Sirius. Atualmente, ela constitui uma 
estrela de 82 magnitude, tendo já apresentado, desde então, por diversas 
vezes, variações no seu brilho da ordem de algumas magnitudes. 

Existem novae que têm explodido mais de uma vez. Tem-se o exemplo da 
T Coronae Borealis, observada pela primeira vez em 1866, e, oitenta anos 
depois, em fevereiro de 1946, quando apresentou fenômeno idêntico. Outra 
interessante estrela nova recorrente é a RS Ophiuchi que apareceu pela pri- 
meira vez em 1898. Em 1933, Loreto, na Itália, observava a estrela variável Y 
Ophiuchi, quando notou a presença de uma estrela nova, que estudos poste- 
riores demonstraram ser a antiga RS Ophiuchi. 

As estrelas novas normais geralmente explodem só uma vez, enquanto as 
recorrentes.várias vezes. A notável U Scorpii explodiu três vezes, em 1863, 
1906 e 1936. Em todos os três casos, ela apresentou quase a mesma curva de 
luz. 

As novas dividem-se em duas classes, devido às diferenças de magnitude: a 
das novas propriamente ditas, conhecidas simplesmente por “novae”, que 
atingem uma luminosidade 200.000 vezes maior do que a do Sol; e “su- 
per-novae”, que alcançam uma luminosidade milhões de vezes superior à so- 
lar. Exemplos característicos de “super-novae” são as estrelas Tycho-1572, a 
Kepler-1604 e, provavelmente, a estrela de Belém. 

Segundo estudo dos astrônomos norte-americanos Baade e Zwicky, a fre- 
quência média de aparecimento de supernovas em nossa Galáxia é de uma em 
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cada 300 anos. Isso não significa, porém, que tais superexplosões sejam tão 
difíceis de observar, porque, como todos sabem, existem outras galáxias seme- 
lhantes à nossa Via-Láctea. Zwicky imaginou que, se tais sistemas estelares 
eram idênticos à nossa Galáxia, logicamente deveriam apresentar fenômenos 
similares, e começou então a fotografar várias dessas nebulosas extragalácti- 
cas, até que observou no ano de 1937 uma explosão, na nebulosa 
N.G.C. 4.157. Após esta primeira supernova extragaláctica haver sido observa- 
da, dezenas delas têm sido registradas em outras galáxias. Três delas foram 
descobertas pelo astrônomo brasileiro Alércio Moreira Gomes, quando do seu 
estágio no Observatório de Monte Palomar, em 1960. As supernovas se divi- 
dem em duas espécies. As do tipo 1 são aquelas que atingem uma magnitude 
da ordem de 100 milhões de vezes a do Sol, enquanto as do tipo II, 10 
milhões de vezes. Como exemplo do tipo I, temos a supernova aparecida em 
1937 na nebulosa 1.C. 4.182, observada por Zwicky, cuja luminosidade alcan- 
çou um máximo de 600 milhões de vezes a do Sol. Dois anos após sua 
explosão ela se tornou imperceptível aos nossos telescópios. 

As supernovas tipo I têm um rápido decréscimo na luminosidade, enquan- 
to as do tipo II, de início, decaem de magnitude vagarosamente. Após certo 
tempo esse decréscimo se torna mais rápido. 

Pelo estudo de placas fotográficas anteriores à explosão de uma nova, 
notou-se que, no lugar exato onde ela havia surgido, existia quase sempre uma 
estrela muito tênue, frequentemente, uma variável de baixa amplitude. Essa 
estrela é denominada prenova. No estudo das novas, quase sempre nada ou 
pouco se conhece do mencionado período das novas. 

Estudemos, agora, a curva de brilho de uma nova típica, traçada em função 
do tempo. O máximo é rapidamente atingido, sendo que, depois, ela começa a 
declinar lentamente. Nessa fase de declínio, ela entra num período de instabi- 
lidade e de hesitação, denominado de fase oscilatória, cuja duração é relati- 
vamente longa. Quando termina essa fase, tem início o lento declínio da nova, 
o que em geral dura vários. anos. No fim resta uma estrela: a postnova. De 
modo geral o brilho de uma postnova é o mesmo da prenova. 

Nem todas as novas descrevem uma curva totalmente idêntica à desta nova 
típica acima descrita. Tal fato permite dividir as novas em duas classes, 
segundo o ritmo da evolução da sua curva de luz: as novae lentas e as novae 
rápidas. As primeiras afastam-se muito pouco das novas típicas, enquanto as 
novae rápidas permanecem no estado de máximo brilho por várias semanas, 
durante as quais apresentam flutuações que dão origem aos máximos secundá- 
rios. Um exemplo dessas novas é a V 356 Aquilae de 1936. 

No máximo brilho, as novas apresentam um espectro contínuo, com gros- 
sas linhas de absorção, que, em suas características principais, não difere 
muito do espectro de uma estrela gigante do tipo A. A maior intensidade do 
espectro contínuo está na região do ultravioleta. A intensidade das raias de 
emissão, que acidentalmente existem, são muito fracas no início, desapare- 
cendo por completo no período de máximo brilho. Após o máximo, há uma 
mudança sensível nos aspectos gerais do espectro da nova. Aparecem brilhan- 
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tes raias de emissão do lado violeta, enquanto as raias de absorção se tornam 
mais numerosas e complexas. Essas linhas de absorção apresentam várias com- 
ponentes que caracterizam velocidades diferentes, sendo que as componentes 
de pouca velocidade desaparecem para dar lugar a outras de maior velocidade. 
À medida que o brilho decresce, há um enfraquecimento geral do fundo 
contínuo do espectro, de modo que as raias brilhantes de emissão ganham em 
nitidez, intensidade, número e largura, à medida que aparecem novas raias de 
elementos cada vez mais altamente ionizados. Algumas dessas raias são deno- 
minadas “raias de nebúlio”, e são mais nítidas à proporção que a nova se 
torna mais fraca. Essas raias caracterizam o espectro das nebulosas gasosas. 
Sua origem foi uma dúvida na astrofísica, durante muito tempo, pois não se 
podia identificar nenhuma substância terrestre que produzisse tais raias. Acre- 
ditavam alguns autores que elas fossem oriundas de algum elemento misterio- 
so, ao qual denominaram de “nebúlio”. Só em 1927 é que Bowen demons- 
trou que essas raias eram produzidas pelo oxigênio, nitrogênio e neônio dupla- 
mente ionizado, em condições especiais de pressão e temperatura. À medida 
que uma nova se torna mais fraca, a ionização da sua atmosfera é maior. 

Essas observações espectroscópicas das estrelas novas levaram os cientistas 
a concluir pela existência de uma expansão dos respectivos envoltórios gaso- 
sos, formados durante a explosão. Deduziram essa expansão por meio do 
desvio das raias de emissão para o violeta do espectro das novas, baseando-se 
no efeito Doppler-Fizeau. Aliás, por meio do mencionado efeito, é que dedu- 
zimos também a velocidade da expansão, que não é raro atingir a 1.000 km/s, 
sendo que nas supernovas chega a 5.000 km/s. Para citarmos um caso concre- 
to, temos a da Nova Aquila, de 1918, cuja velocidade do envoltório atingiu a 
4.000 km/s. Releva salientar que, por causa deste fato, acreditam alguns cien- 
tistas que as nebulosas planetárias sejam o resultado de novas. 

Seria falho este pequeno estudo, se não citássemos o caso da nebulosa 
Caranguejo, cuja atmosfera está em expansão, como as camadas das novas. As 
últimas medições do astrônomo norte-americano J. C. Duncan sugerem que 
ela esteja expandindo-se há 800 ou 900 anos. Essa data é importante, pois, 
pelo estudo dos manuscritos chineses, se acha registrada a observação de uma 
supernova no ano de 1054. Não seria esta nebulosa resultado dessa super- 
nova? 

Certamente que sim, respondem todos os astrônomos, após o encontro do 
registro da observação feita por um chinês no século XI, em que ele, com mais 
precisão, nota que essa estrela foi observada no mesmo lugar da atual nebulo- 
sa Caranguejo. Aliás, esse chinês anônimo registra que ela possuía um brilho 
igual ao do planeta Júpiter. 

No centro da nebulosa do Caranguejo, oriunda da supernova de 1054, 
encontra-se um pulsar, que parece ser um vestígio da estrela inicial, que 
explodiu. 

— Qual é a causa do aumento da produção de energia nas estrelas novas e 
supernovas? 
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A mais antiga de todas as explicações, para as novas, é a da teoria das 
“causas externas”. Baseia-se a mesma no fato de que as novas seriam a resul- 
tância de colisões entre estrelas. Tal idéia é muito combatida, e até nem aceita 
pelos astrônomos, pois o acontecimento mais raro no universo é o das colisões 
entre astros. Entretanto, para as supernovas, que são mais raras, tal hipótese é 
aceita, sendo que o astrônomo Fred L. Whipple, do Observatório de Harward, 
achava muito viável tal explicação para as supernovas. 

A segunda explicação é a que chamaremos de “hipótese cinética”. Por 
meio dela, as novas seriam causadas pela transformação da energia cinética do 
movimento estelar em calor, quando a estrela atravessasse alguma nebulosa 
gasosa. Esses fenômenos seriam, assim, similares aos que se passam com os 
meteoritos em nossa atmosfera. Esta hipótese não é atualmente aceita pelos 
astrônomos. 

Devemos deixar patente que até hoje os astrônomos se encontram em 
divergência quanto. às causas das novas e supernovas. Alguns créem que as 
novas sejam causadas por qualquer reação termonuclear desconhecida, que 
entraria em ação quando a temperatura central atingisse certo ponto crítico. 

Atualmente, parece provável que as novas se originem de estrelas densas e 
brancas. Estudos teóricos indicam que debaixo da superfície dessas estrelas 
pode existir uma zona de instabilidade, na qual o equilíbrio entre a pressão do 
gás e da irradiação, por um lado, e a gravidade, por outro, seja facilmente 
alterável. Leves perturbações podem romper tal equilíbrio e ocasionar violen- 
tos levantamentos na camada superficial da estrela. 

Na fase de contração das estrelas, segundo o físico George Gamow, a 
temperatura superficial poderia atingir valores tão elevados que a pressão de 
radiação romperia a atmosfera da estrela. Mais tarde, o mesmo Gamow lançou 
uma nova hipótese, segundo a qual quando a temperatura central atingisse a 
vários milhares de graus; um novo processo nuclear teria lugar. Este novo 
processo foi estudado por Gamow e pelo físico brasileiro Mário Shoenberg, 
sendo conhecido por “processo Urca”. De acordo com os referidos autores, 
nas reações nucleares que têm lugar naquelas temperaturas, há uma produção 
abundante de neutrinos que, escapando do centro da estrela através de toda a 
massa, transportam o calor interior para o exterior. Esse resfriamento do 
interior das estrelas é de tal rapidez no processo Urca, que conduz a uma 
expansão completa da estrela com a explosão da sua matéria luminosa, extre- 
mamente quente. 

Em 1955, o astrônomo australiano C.S. Gum descobriu uma notável nebu- 
losa cujas ramificações se estendem pela constelação da Vela, da Popa e da 
Bússola. Tais ramificações nebulosas parecem constituir o objeto mais com- 
plexo e extenso do céu. 

Em 1972, descobriu-se que este complexo nebuloso estava ligado ao pulsar 
RSR 0833-45 de período 0,09 segundo — o mais curto período depois da- 
quele do pulsar da nebulosa do Caranguejo. Como paréce existir uma relação 
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entre o período de um pulsar e o tempo, estima-se que a explosão da superno- 
va que deu origem a este pulsar ocorreu há 10.000 anos. 

Após este transcendente estudo surge sempre, entre os astrônomos, O se- 
guinte quesito: — Será que o Sol pode explodir à semelhança de Nova Áquila, 
ou Nova Hércules? 

As respostas a esta questão constituem sempre motivo de dúvida. Mas uma . 
coisa afirma o professor George Gamow: por essa fase passou ou passará 
qualquer estrela. 

Surge então esta outra pergunta: — O Sol já passou por ela? 

Eis uma pergunta irrespondível com os nossos atuais conhecimentos. Ga- 
rantem alguns astrônomos, entre os quais G. Gamow, que uma supernova, o 
nosso Sol, infelizmente, não será. Mas a nós pouco importaria se o fenômeno 
fosse uma supernova ou não, pois a morte seria tão rápida que duvidaríamos 
alguém compreendesse o que se estaria passando. Notável seria para algum 
astrônomo que estivesse fora, em outra galáxia, a assisti-lo. .. 
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ESTRELAS NOTÁVEIS 


Achernar.- Nome tradicional, de origem árabe (que significa “o fim do 
rio”), da estrela Alfa do Eridano, cientificamente conhecida por Alpha Eri- 
dani. Possui uma magnitude visual aparente de 0,6 e uma magnitude absoluta 
de -1,3. Está situada a uma distância de 78 anos-luz. Seu tipo espectral é Be a 
sua temperatura superficial 15.000ºK. Achernar é 2 mil vezes mais brilhante 
do que o Sol (abreviação: Alpha Eri.). 


Acrux (Estrela de Magalhães). A estrela Alpha Crucis, pé do Cruzeiro do 
Sul, é um dos principais indicadores do pólo sul celeste. Acrux é, também, 
conhecida pela denominação de Estrela de Magalhães, em homenagem ao 
navegador português Fernando de Magalhães (1480-1521). 

Essa estrela é uma bela dupla visual. Suas componentes são azuladas, de 
espectro Bl, magnitudes 1,6 e 2,1, que se apresentam, à vista desarmada, 
como uma estrela única, de magnitude 0,2. Como ambas as componentes 
desse sistema duplo visual são duplas espectroscópicas, Acrux é, realmente, 
um sistema quádruplo (abreviação: Alpha Cru.). 


Aldebaran. Nome tradicional, de origem árabe (que significa “aquela que 
segue as Plêiades”), da estrela Alfa do Touro, cientificamente conhecida por 
Alpha Tauri. Aldebaran é uma gigante vermelha, com diâmetro 36 vezes 
superior ao do Sol. Sua magnitude aparente é de 1,06, com tipo espectral KS, 
e sua temperatura superficial é de cerca de 3.000ºK. Está situada à distância 
de 64 anos-luz (abreviação: Alpha Tau.). 


Altair. Denominação árabe, oriunda da antiga constelação formada pelas 
três estrelas mais brilhantes de Aquila (Águia), símbolo do soberano do Olim- 
po. Altair é uma estrela branca, de espectro A7, relativamente próxima da 
Terra, pois está situada a 16 anos-luz do Sol. Possui a magnitude aparente de 
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0,89 e a magnitude absoluta de 2,4. Altair é a estrela Alpha Aquilae (Alfa da 
Águia). 


Antares. Estrela vermelha, de primeira magnitude, da constelação de Scor- 
pius (Escorpião). Antares foi assim designada pelos gregos em razão de sua 
coloração avermelhada, que a fazia rival do planeta Marte. Alpha Scorpii (esse 
é o seu verdadeiro nome científico) é uma estrela dupla, de magnitude apa- 
rente 1,2 e 6,8. Sua companheira, de coloração esverdeada, é de difícil obser- 
vação. A estrela principal desse sistema binário é uma supergigante, de diá- 
metro 330 vezes maior do que o do Sol. Sua temperatura superficial é 1.660 
vezes e a massa 15 vezes maior do que a do Sol. Sua densidade média é de 0,4 
a 6 vezes a do Sol. 


Arcturus. Estrela gigante, de diâmetro 26 vezes superior ao do Sol, está 
situada à distância de 35 anos-luz. Seu nome significa a Guarda da Ursa Maior, 
em virtude de ser uma das estrelas guardas da constelação de Ursa Maior, que 
lhe fica acima. Arcturus é a Alpha Bootis (Alfa do Boieiro). 


Barnard (Velox Barnardi). A estrela Barnard, da constelação de Ophiuchus, 
é o segundo sistema estelar mais próximo do Sol, situado à distância de seis 
anos-luz, aproximadamente. Sua magnitude é de 9,5 e tudo parece indicar que 
possui uma companheira invisível. 


Betelgeuse. Seu nome, de origem árabe (lad-al Gaouza), significa “mão dos 
Gêmeos”, em alusão à constelação dos Gêmeos. Por uma leitura incorreta, foi 
transcrito no Ocidente como Betelgeuse. Realmente, a figura mitológica de 
Órion surgiu posteriormente à dos Gêmeos. 

Betelgeuse é uma estrela gigante, vermelha, de brilho variável. As medidas 
do seu diâmetro, efetuadas inúmeras vezes, mostraram ser de 330 a 460 vezes 
superiores às do Sol. Se se substituísse este por Betelgeuse, todos os planetas 
mais próximos do Sol, inclusive Marte, estariam mergulhados na atmosfera de 
Betelgeuse. 

Sua temperatura superficial é de 3.100ºK. Possui uma magnitude aparente 
visual de 0,92, uma magnitude absoluta de -3,4 e uma luminosidade de 2.900 
vezes superior à do Sol. Situada a duzentos anos-luz, é uma das raras estrelas 
que teve o seu diâmetro medido inúmeras vezes com ajuda de um interferô- 
metro. Sua densidade média é 0,0000001 da solar. 

Betelgeuse é uma variável semi-regular. O período de variação de sua luz 
vai de 180 a 2.070 dias. É interessante registrar que as variações de brilho 
concordam com as flutuações do seu diâmetro. Quando o brilho é máximo, o 
diâmetro da estrela se torna mínimo e a temperatura aumenta; o contrário se 
dá quando o seu brilho é mínimo. As estrelas variáveis desse tipo são conheci- 
das como variáveis pulsantes. 
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Canopus. Depois de Sirius, Canopus é a estrela mais brilhante do céu. 
Possui uma magnitude visual aparente de -0,86 e uma magnitude absoluta de 
=7,4. Sua luminosidade é 1.900 vezes superior à do Sol. Situada à distância de 
180 anos-luz, Canopus é uma estrela supergigante, amarela, de temperatura 
superficial cerca de 7.600ºK (tipo espectral FO) e diâmetro 85 vezes superior 
ao do Sol. 

O nome Canopus, que significa o Guia, é uma homenagem ao piloto Mene- 
lau, timoneiro do navio Argus, dos argonautas. Alpha Carinae é o seu nome 
científico (abreviação: Alpha Car.). 


Capella. Nome tradicional da estrela mais brilhante da constelação de Auri- 
ga. Seu nome científico é Alpha Aurigae. O latim Capella significa “pequena 
cabra”, homenagem ao animal que, segundo a lenda, amamentou Júpiter. 

Alpha Aurigae é uma estrela múltipla, de magriitude -0,6, situada a 52 
anos-luz. Seus dois principais componentes formam uma binária espectroscó- 
pica, cuja separação está no limiar da observação visual (0,06). Com aajuda 
de um interferômetro foi possível estudar seu movimento orbital. O período 
de revolução de sua companheira em torno da estrela principal é da ordem de 
104 dias. Suas componentes têm, respectivamente, 4,2 e 3,3 vezes a massa do 
Sol. Uma terceira estrela, de décima magnitude, faz parte também desse siste- 
ma (abreviação: Alpha Aur.). 


Castor. Alpha Geminorum é a segunda estrela mais brilhante na constela- 
ção de Gemini. Por uma exceção rara, a estrela mais brilhante na constelação 
dos Gêmeos não é a Alpha Geminorum (Castor) mas Pollux (Beta Geminorum). 

O sistema Castor consiste de duas componentes visuais, cujo período de 
revolução é de 380 anos. Cada componente visual é, por sua vez, um sistema 
binário, com períodos, respectivamente, de 9,22 e 2,93 dias. Uma terceira 
componente do sistema, que é também uma estrela binária, encontra-se à 
mesma distância do sistema, isto é, a cinguenta anos-luz. Castor é, portanto, 
um sistema sêxtuplo. 

Enquanto que Castor é uma estrela múltipla, cujas duas componentes prin- 
cipais são azuis e quentes, Pollux é uma estrela solitária, fria e alaranjada. 
Pollux não possui nada de extraordinário, ao passo que Castor é uma estrela 
múltipla notável. 


Deneb. Denominação árabe, que significa “cauda do cisne”. Alfa do Cisne 
(Alpha Cygni) é uma das mais brilhantes estrelas do céu. Sua magnitude 
aparente é de 1,33 e a magnitude absoluta é de -5,2. Sua distância ao Sol é de 
650 anos-luz. É 10 mil vezes mais luminosa do que o Sol (abreviação: Alpha 


Cyg.). 


Epsilon Crucis. “Intrometida” é a designação brasileira da estrela Epsilon 
do Cruzeiro do Sul, cujo nome científico é Epsilon Crucis. A constelação do 
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Cruzeiro do Sul, à vista desarmada, compõe-se de cinco estrelas, quatro das 
quais dispostas em forma de cruz e uma, a Intrometida, sob o braço menor da 
cruz. As bandeiras da Austrália e da Nova Zelândia também inserem a conste- 
lação do Cruzeiro, apresentando a estrela Intrometida do lado direito. O 
mesmo ocorre, no Brasil, no desenho das armas da República, ao contrário do 
desenho da bandeira nacional. A localização dessa estrela tem provocado 
veementes polêmicas, o que, de certa forma, justifica seu nome pitoresco 
(abreviação: Epsilon Cru.). 


Fomalhaut. Nome tradicional, de origem árabe (que significa “boca do 
peixe”), da estrela Alfa do Peixe Austral, cientificamente conhecida por 
Alpha Piscis Austrini Possui uma magnitude visual aparente de 1,29 e uma 
magnitude absoluta de + 2,0. Sua luminosidade é 13 vezes superior à do Sol. 
Sua coloração é branca (espectro A3) e sua temperatura superficial é de cerca 
de 9.000ºK. Está situada a 23 anos-luz. Tornou-se famosa pela sua utilidade 
na orientação dos navegantes. Hoje é empregada como ponto de referência 
pelos cosmonautas (abreviação: Alpha PsA.). 


Mira Ceti Mira Ceti, isto é, a Maravilhosa da Baleia, conhecida desde a 
Antiguidade, é o protótipo das estrelas variáveis de longo período. Foi redes- 
coberta, em 1596, pelo astrônomo holandês David Fabricius (1564-1617); 
entretanto, sua periodicidade só foi reconhecida, em 1638, pelo astrônomo 
holandês Jan Fokkes Holwarda (1618-1651). Seu período é de 332 dias, mas 
pode variar entre 320 e 370 dias. Sua coloração varia entre v máximo (MS) e 
o mínimo (M9). No máximo brilho, sua temperatura superficial é de 2.600ºK 
e, no mínimo, de 1.900ºK. 

Em 1923, descobriu-se que Mira Ceti possui uma estrela companheira, que 
gira em torno da principal num período de 14 anos. Nas vizinhanças da sua 
passagem ao periastro, sua companheira se eclipsa dentro da extensa atmosfe- 
ra da estrela principal. A distância de Mira Ceti é de duzentos anos-luz e o seu 
diâmetro médio 400 vezes maior do que o do Sol. 


Procyon. Seu nome é de origem latina e significa “aquele que precede o 
Cão Maior”, em alusão ao fato de o nascimento de Alpha Canis Minoris 
(Procyon) anunciar o de Sirius. Procyon pertence ao grupo das estrelas situa- 
das muito próximas do Sol. Distante da Terra apenas 11 anos-luz, possui, 
como Sirius, para companheira, uma anã branca, isto é, uma estrela de grande 
densidade. O período de revolução desse sistema binário astrométrico é de 41 
anos. 

Foi o astrônomo alemão Friedrich Bessel (1784-1846) quem constatou, 
pelo estudo das flutuações do movimento de Procyon, a existência de um 
corpo invisível. Em 1862, enquanto o ótico norte-americano Alvan Clark 
(1808-1887) descobria, casualmente, a companheira invisível de Sirius, o as- 
trônomo alemão Arthur von Auwers (1838-1915) calculava a órbita da com- 
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panheira de Procyon. Foram, então, necessários 34 anos para que, no Obser- 
vatório de Lick, o astrônomo norte-americano de origem alemã John Martin 
Schaeberle (1853-1924) registrasse a existência da companheira de Procyon, 
prevista, teoricamente, por Bessel, há cinquenta anos. 


Proxima Centauri. É, como o nome indica, a estrela mais próxima do Sol. 
Forma um sistema com a estrela dupla Alfa do Centauro. Ambas estão quase 
à mesma distância do Sol. A distância entre Alpha Centauri e Proxima Cen- 
tauri é de cerca de 0,15 anos-luz. Seu período de revolução em torno de um 
centro de gravidade comum é muito longo, da ordem de 1 milhão de anos. 
Próxima Centauri é uma anã vermelha (espectro K5), fria, de 112 magnitude, 
que emite aproximadamente 20 mil vezes menos luz do que o Sol. 


Rigel. Estrela das mais brilhantes do céu, Rigel possui uma magnitude 
visual aparente de 0,34 e uma magnitude absoluta de -8,2. Sua luminosidade é 
2.300 vezes superior à do Sol. Sua coloração é brancô-azulada, possuindo uma 
temperatura superficial de aproximadamente 13.000ºK. A luminosidade é 
proveniente de sua temperatura e da sua enorme dimensão. Com efeito, Rigel 
possui um diâmetro 33 vezes maior do que o do Sol, sendo considerada uma 
estrela supergigante. 


Rigel é uma bela estrela tripla. É fácil, mesmo com uma modesta luneta, 
distinguir a sua principal companheira — uma estrela branca, de sétima magni- 
tude, a nove segundos de arco da principal. Pela análise espectral, foi possível 
deduzir que essa companheira de Rigel é uma dupla muito cerrada. Tal siste- 
ma leva aproximadamente dez dias para realizar uma volta completa em torno 
do seu centro de gravidade comum. Rigel está situada a setecentos anos-luz da 
Terra. 


Rigel Centaurus. É esse o nome tradicional, de origem árabe, e que signifi- 
ca “pé do Centauro”, da estrela Alpha Centauri (Alfa do Centauro). Alfa do 
Centauro é um sistema estelar triplo, situado a 4,3 anos-luz. A estrela princi- 
pal, amarela (espectro G4), que se assemelha muito ao Sol, possui uma com- 
panheira alaranjada (espectro G0), muito brilhante (magnitude 1,7). A lumi- 
nosidade dessa companheira, de temperatura superficial inferior a 2.0009K, é 
quase três vezes mais fraca do que a do Sol. As duas estrelas são análogas ao 
Sol em relação à massa e à dimensão. O período de revolução desse sistema é 
de oitenta anos. A terceira companheira desse sistema é Proxima Centauri. 


Regulus. É uma estrela branca (espectro B8), de magnitude visual 1,3, 
situada a 68 anos-luz. Sua temperatura é de 20.000ºK e sua luminosidade é 
140 vezes superior à do Sol. Se Regulus estivesse situada na mesma distância 
de Sirius, seria um astro seis vezes mais brilhante. Regulus forma com uma 
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estrela de magnitude 7,9 uma dupla muito afastada, facilmente observável 
com uma pequena luneta de 50 a 60 mm. 


Sirius. É a estrela mais brilhante do céu e uma das mais próximas da Terra, 
distando do planeta apenas 8,5 anos-luz. Possui uma magnitude aparente de 
-1,6, uma magnitude absoluta de +1,0 e uma luminosidade 35 vezes superior ND 
do Sol. Bessel constatou, em 1834, que o movimento próprio de Sirius não se 
efetuava em linha reta, mas apresentava oscilações provenientes da ação gravi- 
tacional de uma estrela companheira invisível. Os dois astros giravam um em 
torno do outro, enquanto o seu centro de gravidade descrevia uma reta. 

Somente em 1851 o astrônomo alemão Christian Peters (1806-1880) de- 
terminou a órbita descrita pelo astro invisível, inobservável até 1862, quando 
foi descoberto por Alvan Clark. Esse companheiro descreve uma órbita de 
quase cinquenta anos. A determinação da sua massa forneceu um resultado 
surpreendente: sua densidade era da ordem de 170.000, isto é, 1 cm? dessa 
estrela equivale a uma massa de 170 kg. Como ela é branca e não averme- 
lhada, como o seria, caso seguisse a série principal do diagrama de Herzsprung- 
Russel, os astrônomos a denominaram “anã-branca”. 


Sirius, que significa “o ardente”, foi assim chamada emvirtude de seu 
nascimento helíaco coincidir com a estação quente no hemisfério norte. Por 
influência do seu nome científico Alpha Canis Majoris, foi denominada, tam- 
bém, Canícula, vocábulo atualmente associado à noção de calor. 


Spica. A estrela Alpha Virginis é a estrela mais brilhante da constelação de 
Virgo (Virgem). A estrela Spica (em port. Espiga), que está situada a 220 
anos-luz; é uma anã branco-azulada de primeira magnitude. Pelo estudo do 
seu espectro, foi possível constatar a existência de uma companheira invisível, 
que gira em torno da principal em um período de quatro dias. As anãs brancas 
são estrelas de grande densidade e dimensões relativamente pequenas. 


Vega. Estrela muito branca, da constelação de Lyra (Lira), seu nome é 
oriundo do árabe e significa a “águia que cai”. Vega é uma das estrelas mais 
belas do céu de inverno no hemisfério sul, quer pela sua magnitude, 0,14, 
quer pela sua classe espectral, responsável pela sua coloração branca. Sua 
temperatura superficial é de 10.000ºK. Alpha Lyrae é o seu nome científico. 
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O UNIVERSO 


Universo, em sentido lato, é o conjunto de matéria e de energia existente 
no espaço. Sua conceituação tem variado em extensão, forma e propriedade 
ao longo da história da humanidade, de acordo com seu estágio científico e 
cultural. Assim, tal conceito tem traduzido, através dos séculos, a expressão 
de um antropomorfismo que, aos poucos, se transfere para uma concepção 
cada vez mais abstrata. 


Na Antiguidade o universo era um sistema único e sólido, associado a 
formas geométricas consideradas perfeitas e privilegiadas; a esfera e o círculo. 
A essa imagem sucede um universo vazio, homogêneo e infinito. No século 
atual, surge um universo lógico e matematicamente associado a uma nova 
dimensão espaço-temporal, regido por um conjunto de leis físicas. 


Tal imagem está ligada não só à evolução da física teórica, mas também ao 
desenvolvimento tecnológico. Quando, nos estágios mais primitivos e rudi- 
mentares da humanidade, o homem só dispunha dos seus próprios sentidos, O 
universo se limitava ao que sua retina registrava. Com o desenvolvimento dos 
métodos de observação, as fronteiras limites do universo sofreram contínua 
recessão. Assim, o universo perceptível aos olhos atinge o limite de 2 x 10º 
anos-luz; com um binóculo esse limite se multiplica por dez; com um telescó- 
pio de 15 cm de abertura atinge 8 x 107 anos-luz, e com o telescópio de 5 m 
de Monte Palomar, 2 x 10!º anos-luz. 


Existem, para os astrônomos, três diferentes conceituações de universo: 
universo observável, universo físico e universo total ou universo integral. 

O universo observável inclui todas as estrelas e galáxias distantes que po- 
dem ser detectadas, diretamente, por intermédio das radiações por elas emiti- 
das. É esse o laboratório dos cosmofísicos, onde pesquisam e testam suas 
idéias. 
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O universo físico é a extensão do universo observável. Inclui, além dos 
objetos que se podem observar, todos aqueles que podem ser detectados pelos 
seus efeitos físicos. 

O universo total é o tratamento matemático, metafísico ou filosófico resul- 
tante da extrapolação do que se conhece acerca do universo provável. 


Histórico. Desde a Grécia antiga, o homem vem ensaiando uma represen- 
tação do universo a partir dos fenômenos observáveis. Admitiam os gregos 
que o universo se compunha de esferas concêntricas, com a Terra no centro. 
As rotações dessas esferas explicavam o movimento diumo e os movimentos 
dos planetas em relação às estrelas. Na esfera exterior estavam fixadas as 
estrelas. Ali terminavam as fronteiras do universo. 

Algo, todavia, os intrigava profundamente: a Via-Láctea — aquela esteira 
de luz cor de pérola, que cortava as trevas do firmamento de um horizonte a 
outro, tão fácil de observação nas noites límpidas e, especialmente, nas noites 
sem Lua. A Via-Láctea atravessa as seguintes constelações: Águia, Flecha, 
Raposa Menor, Cisne, Lagarto, Cassiopéia, Perseu, Cocheiro, a região de Gê- 
meos — Touros, Cão Maior, Carina, Popa, Vela, Cruzeiro do Sul, Altair, Com- 
passo, Régua, Escorpião, Ofiúco e o escudo de Sobieski. 

Por sua brilhante alvura, foi denominada Via-Láctea, porque — se as Musas 
não mentiam aos antigos poetas — algumas gotas de leite derramadas do seio 
de Juno escorregaram pela abóboda celeste e traçaram, no azul do céu, esse 
feixe reluzente de alvura, ou, segundo outros, por ser essa a estrada que con- 
duzia à morada dos deuses e ao palácio de Júpiter, o deus dos, raios. 

Para Teofrasto (séc. IV a.C.) tão reluzente arco era o lugar no qual estavam 
soldadas as duas metades da esfera celeste. Já outros sábios da Antiguidade 
opinavam que a Via-Láctea era o velho caminho do Carro do Sol. Além dessas 
extravagâncias, consegientes do entusiasmo poético dos povos primitivos, 
havia outras, embora todas estivessem muito distantes da realidade, que é 
muito mais bela e admirável do que a mais bem arquitetada fantasia. Dante, 
na Divina Comédia, relaciona a Via-Láctea como um dos problemas insolúveis 
da astronomia de sua época. 

Só por volta do séc. XVI, com a descoberta da luneta e graças ao espírito 
inquisidor de Galileu, foi que a humanidade começou a fazer idéia aproxi- 
mada do que é a Via-Láctea, embora, na Grécia antiga, Demócrito (460-357 
a.C.) acreditasse ser ela composta de uma infinidade de estrelas. 

Foi, todavia, depois do desenvolvimento dos telescópios refletores, que 
William Herschel (1738-1822) pôde afirmar que a Via-Láctea era constituída 
de imenso número de estrelas. Observou, ainda, que esse aglomerado de estre- 
las devia ter a forma de uma lente, cujo plano principal parecia coincidir com 
aquele onde deveria estar situado o Sol, pois as estrelas componentes da 
Via-Láctea se colocavam numa faixa mais ou menos regular, que dividia a 
esfera celeste em duas partes aproximadamente iguais. 
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No início do séc. XVII o limite do universo se expandiu. A Via-Láctea 
passou a ser sua nova fronteira. Entretanto, algo começou a intrigar novamen- 
te os astrônomos. Durante vários séculos as lunetas foram revelando a existên- 
cia, na esfera celeste, de outros astros de aspecto também difuso, denomi- 
nados nebulosas. Sua natureza era desconhecida. 

No séc. XVIII, T. Wright, I. Kant e J. Lambert afirmaram que algumas 
dessas nebulosas deveriam ser um conjunto de estrelas muito unidas para 
serem separadas pelas lunetas da época. Seu aspecto difuso foi elemento de 
inspiração para especulações filosóficas de Kant. Surgiu, então, a possibilidade 
de elas serem um conjunto de milhares de sóis. Como afirmava Kant, pode- 
riam ser consideradas como “universos-ilhas flutuantes no mar do espaço” 
Essa teoria dos “universos-ilhas” continuou envolta na descrença durante to- 
do o séc. XIX, principalmente depois de 1864, quando o astrônomo italiano 
Angelo Secchi (1818-1878), por meio da análise espectral, reconheceu para 
algumas nebulosas difusas uma origem gasosa. 

Um objeto celeste de estrutura espiralar foi observado pela primeira vez 
por Lord Rosse (1800-1867), em 1846, com o seu grande telescópio de 
1,83 m de abertura, Esse objeto era a nebulosa Messier 51, da constelação Cães 
de Caça. Quatro anos mais tarde Rosse já havia identificado quatorze nebulo- 
sas espiralares. O número de nebulosas espirais foi aumentando lentamente 
até o emprego da fotografia que, então, passou a acelerar as descobertas. 

Sobre um clichê, em 1887, o astrônomo inglês Isaac Robert registra as espi- 
rais da grande nebulosa Andrômeda, que é, aliás, a única espiral que se conse- 
gue perceber a olho nu, e que apresenta a forma de uma pequena nuvem lumi- 
nosa alongada, perto da estrela y Andrômeda dessa constelação. Ela já fora ob- 
servada pelos persas, que a tinham descrito com forma oval desde o ano 1000. 

Até o início do séc. XX a natureza física desses objetos permanecia miste- 
. riosa. Para alguns astrônomos seriam objetos pequenos e interiores à Galáxia. 

O problema foi resolvido, definitivamente, pelo astrônomo norte-americano 
Hubble, após os seus trabalhos em Mount Wilson, com a publicação das 
fotografias onde os braços das grandes nebulosas espirais vizinhas aparecem 
resolvidos num conjunto imenso de estrelas. Nessas nebulosas observaram-se 
condições análogas à da nossa galáxia — a Via-Láctea. 

Estava, portanto, estabelecida uma distinção precisa entre as nebulosas 
difusas situadas no interior de nossa galáxia e as nebulosas espirais, elípticas 
e irregulares situadas no exterior e que constituem os sistemas estelares inde- 
pendentes e de amplitude comparável e mesmo superior à da nossa galáxia, 

No séc. XX o conhecimento do universo expandiu-se consideravelmente. 
Os grandes telescópios registram distâncias fabulosas equivalentes a 20 x 10!º 
anos-luz. Constroem-se hoje modelos teóricos do universo que permitem ex- 
plicar todos os fenômenos que se conhecem através das observações óticas ou 
radioastronômicas. O universo passou a ser o último estádio de agregação dos 
aglomerados de galáxias, e as galáxias os maiores de todos os agrupamentos 
físicos de estrelas. 
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A GALÁXIA 


A Galáxia ou Via-Láctea é o sistema estelar em que está situado o sistema 
solar. Sua massa é equivalente a cem bilhões de sóis. Seu aspecto à vista 
desarmada é o de uma faixa de luz débil e trêmula, constituída por inúmeras 
estrelas que a vista humana não consegue resolver. Foi a descoberta da luneta 
e, principalmente, a aplicação da fotografia que produziu um importante 
avanço no estudo da Via-Láctea. 

As fotografias efetuadas com câmaras astrofotográficas de curta distância 
focal, grande luminosidade e grande campo, permitiram mostrar uma grande 
riqueza de detalhes e revelaram a existência de uma complicada natureza e 
estrutura. 


Estrutura da Galáxia. O estudo fundamental da estrutura da Galáxia resul- 
ta das observações óticas — em especial do estudo da sua distribuição no 
espaço, que cogita das estrelas e da matéria interstelar — e das observações 
radioastronômicas, que se aplicam, em particular, ao meio interstelar. A pri- 
meira deu origem ao desenvolvimento da estatística estelar, que estuda o 
movimento e distribuição das estrelas no espaço. 

A idéia rudimentar de Herschel foi, em parte, confirmada pelos resultados 
das investigações efetuadas, nos tempos modernos, por vários astrônomos, 
entre os quais o holandês Kapteyn, o norte-americano Shapley e os alemães 
Seeliger e Schwarzschild. De acordo com esses autores e, particularmente, 
com os cálculos de Kapteyn, a Via-Láctea devia ter cerca de 40 bilhões de 
estrelas, distribuídas num espaço em forma de uma lente biconvexa de ta- 
manho estimado em 100.000 anos-luz de diâmetro e 20.000 anos-luz de 
espessura, no máximo. 

À linha mediana da Via-Láctea deu-se o nome de equador galáctico, pois 
ela é quase exatamente um círculo máximo da esfera celeste. As longitudes 
galácticas contam-se sobre esse círculo máximo, a partir da sua interseção 
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com o equador celeste, no sentido direto, de 0º a 360º, enquanto que as 
latitudes galácticas são contadas a partir desse círculo máximo, de 0º a 90º, 
nos dois sentidos, positivamente para o pólo norte, e negativamente para O 
pólo sul da Via-Láctea. 

Para obter informações mais precisas sobre a constituição do sistema galác- 
tico, os astrônomos recorreram ao expediente de, após contarem as estrelas, 
analisarem essas contagens. Pode parecer, a priori, uma insensatez contar as 
centenas de milhares de estrelas de fraca magnitude. Todavia, o trabalho pode 
ser muito reduzido pelo método das amostras. Escolhe-se um certo número de 
pequenas áreas, convenientemente distribuídas sobre a esfera celeste; em cada 
área as estrelas são catalogadas e contadas de acordo com a magnitude aparen- 
te. 

Notou-se que as estrelas de magnitude superior a 8 são mais numerosas à 
medida que a latitude galáctica diminui. O aspecto exterior da Via-Láctea, 
segundo estudos do astrônomo norte-americano Harlow Shapley 
(1885-1972), é análogo ao das nebulosas espirais vizinhas. Há, provavelmente, 
muito de comum com a Grande Nebulosa Espiral de Andrômeda, cuja massa e 
dimensões exteriores são menores do que as da nossa galáxia. 

Notou-se, ademais, que todos os dados sobre a distribuição estelar pare- 
ciam indicar a posição excêntrica do Sol. Assim, a maior riqueza de grupos 
estelares, de cúmulos globulares, de novae, de nebulosas planetárias e a grande 
fregiência de diversos tipos de estrelas de alta luminosidade na direção da 
constelação de Sagitário, apontam uma região, situada a 27.000 anos-luz do 
Sol, como o centro da Via-Láctea. Foi o astrônomo Shapley quem apresentou 
essa hipótese, em 1918, após ter determinado a distância dos aglomerados 
globulares. 

Infelizmente, há entre aquela região e o Sol umas tantas nebulosas “es- 
curas”, que foram interpretadas como regiões despovoadas de estrelas, mas 
que, atualmente, são identificadas como matéria gasosa que obstrui a passa- 
gem da luz das estrelas situadas por trás dela, tornando difícil a observação de 
certa parte central de nossa galáxia. 

Como era lógico, a forma lenticular de nosso sistema estelar sugeriu a 
muitos astrônomos a existência de uma rotação em torno do seu eixo. Real- 
mente, tal rotação foi comprovada pelos estudos matemáticos e observa- 
cionais dos astrônomos J. H. Oort e B. Lindblad. O cientista inglês P. Doig, 
editor do Journal of the British Astronomical Association, considerou uma 
das mais notáveis descobertas do séc. XX a demonstração e a descrição de tal 
movimento. 

Tudo parece indicar, pela teoria de Oort, que o Sol e a maior parte de seus 
vizinhos giram ao redor do centro galáctico com velocidades de 200 a 
250 km/seg., sendo que as estrelas mais próximas de centro giram mais rapi- 
damente do que as mais afastadas, à semelhança dos planetas no sistema solar. 

Em 1950, estudando as galáxias vizinhas, especialmente a Messier EUA 
Mayall mostrou que, na realidade, a velocidade a partir do núcleo é crescente, 
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passando por um máximo para se tornar então decrescente. Essa conclusão foi 
confirmada por uma equipe de radioastrônomos holandeses. Dos estudos do 
hidrogênio neutro sobre ondas de 21 cm chegou-se à conclusão de que a 
velocidade máxima ocorre a 6,5 quiloparsecs do centro, não ultrapassando a 
velocidade de 226 km/seg. A velocidade do Sol é próxima a 216 km/seg. 

Pela hipótese de Oort foi possível nova determinação da distância que nos 
separa do centro galáctico, a saber, 27.000 anos-luz, que coincide, portanto, 
com o deduzido do estudo da distribuição dos cúmulos globulares. Pôde-se, 
ademais, pela teoria em apreço, chegar a um valor aproximado para a massa 
de toda a Via-Láctea. A massa total é da ordem de 200 bilhões (2 x 10!!) de 
massas solares, da qual, aproximadamente, a metade está no núcleo central. O 
período de uma revolução completa de nossa galáxia ao redor de seu eixo 
parece ser, ainda pela mesma teoria, de uns 200 milhões de anos. 

Por meio de pesquisas com radiotelescópios, a partir de 1932, os cientistas 
Jansky e Reber chegaram à conclusão de que as maiores emissões de ruídos 
radiofônicos provêm do plano galáctico, com um máximo em Sagitário. Nota- 
ram, ainda, que essas emissões diminuem nas proximidades dos pólos galácti- 
cos. Desse modo foi possível determinar o centro da Via-Láctea com notável 
precisão. 

As coordenadas do centro da Via-Láctea, no sistema galáctico, são: longitu- 
de 327,8º, latitude -1,4º; no sistema equatorial, a ascensão reta é 17h42m e 
48se a declinação -28'50”. A grande vantagem da radioastronomia é que as 
ondas radioelétricas não são absorvidas como as radiações luminosas. Elas 
passam inalteradas através das nebulosas escuras. Por esse e outros motivos as 
pesquisas com radiotelescópios representam uma das maiores esperanças dos 
astrônomos no estudo da Via-Láctea. 

O atual conhecimento sobre a Via-Láctea — observou o exigente astrôno- 
mo Bark, do Harvard Observatory — 


“... pode ser talvez uma aproximação muito elementar e grosseira do verdadeiro 
estado de coisas no nosso complexo sistema estelar, mas representa algo de magní- 
fico em relação ao conhecimento de algumas décadas atrás”. 
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Fig. 43 
Galáxia NGC 4258 da constelação dos Cães de Caça. 


AS GALÁXIAS 


O vocábulo galáxia, de origem grega, sinônimo de Via-Láctea, surgiu com o 
objetivo de nomear o conjunto de estrelas, gases e poeira, ao qual pertence o 
sistema solar. Com a descoberta de que certas nebulosas extragalácticas eram 
um agrupamento de estrelas análogo ao da nossa galáxia, resolveu-se denomi- 
ná-as galáxias. A denominação anteriormente empregada — nebulosas extra- 
galácticas, até hoje em uso, é completamente imprópria, pois aqueles objetos 
celestes não eram nebulosas, mas são sistemas estelares enormes. Assim, resol- 
veu-se designar como galáxias a todo conjunto de gases, poeira e estrelas, que 
podem ser consideradas como um sistema dinâmico isolado, enquanto o siste- 
ma onde está situado o sistema solar passou a ser Galáxia ou Via-Láctea. 


Classificação morfológica das galáxias. Da variedade de aspectos que apre- 
sentam as nebulosas extragalácticas foi possível a Hubble classificá-las em três 
tipos. Essa classificação se baseia simplesmente no aspecto das nebulosas so- 
bre os clichês fotográficos. Eis a classificação de Hubble: a) galáxias elípticas, 
ou do tipo E; b) galáxias espirais, ou do tipo S; c) galáxias irregulares, ou do 
tipo I. 


Galáxias elípticas. Constituem 17% das nebulosas extragalácticas catalogadas 
por Hubble. Parecem desprovidas de todos os detalhes de sua estrutura. Sua 
luminosidade diminui regularmente do centro para o exterior. Suas formas va- 
riam desde os objetos perfeitamente circulares até as formas lenticulares, pas- 
sando por uma série de elipses de achatamento crescentes. 

Esse achatamento é indicado por um índice que vai de O a 7,e que expri- 
me a diferença relativa entre os dois eixos da elipse. Assim Bo é a nebulosa 
circular e E, a nebulosa mais achatada, aparentemente. Salvo o último caso 
(objéto visto de perfil), o achatamento verdadeiro não é conhecido, pois o 


301 


achatamento aparente depende da inclinação do objeto sob raios visuais, o 
que é desconhecido. 


Galáxias espirais. Essas nebulosas se dividem em: espirais normais e barra- 
das. Nas primeiras os braços têm origem tangencialmente ao núcleo, em dois 
pontos diametralmente opostos. Nas segundas, as espirais barradas, as espirais 
ou braços surgem nas duas extremidades de uma barra que passa pelo núcleo 
da nebulosa. Das nebulosas catalogadas 50% são espirais normais, enquanto 
30% espirais barradas. 

De acordo com a importância do núcleo, dos braços ou espirais, conside- 
ram-se três subdivisões de nebulosas espirais normais ou barradas. Assim: 
a) núcleo preponderante, espirais curtas; b) núcleo pequeno com as espirais 
muito bem desenvolvidas; c) núcleo muito pequeno com braços imensos. Por- 
tanto, os três tipos de espirais normais são indicados por Sy, St e Sç, enquan- 
to as nebulosas espirais barradas, por SB,, SBp e SBç. 


Galáxias irregulares. As nebulosas irregulares são, como seu nome indica, 
caóticas e amorfas. Um exemplo desse tipo são as Nuvens de Magalhães. O nú- 
mero dessas nebulosas catalogadas é pequeno, pois é difícil sua identificação, 
em relação aos outros tipos. 


Distribuição. A distribuição das galáxias no espaço não é uniforme. Encon- 
tram-se agrupadas em aglomerados que podem atingir milhões de parsecs, nos 
quais se reúnem, às vezes, mais de mil galáxias. Um dos mais célebres é o aglo- 
merado da Virgem. 

Foi no curso das determinações das distâncias intergalácticas, que Hubble 
verificou que, além das Nuvens de Magalhães — autênticos satélites do nosso 
sistema galáctico — inúmeras outras galáxias pareciam estar mais próximas de 
nós do que as restantes. A esse aglomerado denominou-se grupo local. O gru- 
po local ocupa no espaço um volume de forma análoga a um elipsóide, cujo 
eixo maior tem aproximadamente 1.000 quiloparsecs e o menor 500 quilo- 
parsecs. A nossa galáxia ocupa nesse grupo local uma posição quase periférica. 
As galáxias encontram-se, às vezes, associadas em sistemas múltiplos. A Via- 
Láctea, a Pequena e a Grande Nuvens de Magalhães formam um sistema triplo. 
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A EXPANSÃO DO UNIVERSO 


As galáxias, como todos os corpos do universo, possuem movimentos. Um 
deles é o de revolução. O outro movimento constitui uma das mais apaixonan- 
tes querelas da astronomia moderna; tal movimento foi registrado em 1929 
por Humason e Hubble, baseados no fenômeno Doppler-Fizeau. 

O efeito Doppler-Fizeau consiste no seguinte: quando uma fonte de luz se 
afasta do observador, as raias do espectro dessa luz se deslocam para o verme- 
lho (comprimento de ondas longas); quando uma fonte de luz se aproxima do 
observador, as raias se desviam para o violeta (comprimento de ondas curtas). 
O desvio A À da onda À é dado por AA=Y onde. vé a velocidade radial e c, a 

PN 
velocidade da luz. 

No caso das galáxias, sua velocidade é uma fração notável da velocidade da 
luz, de modo que aquela fórmula tem que ser substituída pela expressão rela- 
tivista: 


Após terem estabelecido a distância de algumas nebulosas extragalácticas, 
os astrônomos Hubble e Humason mediram o desvio de determinadas ondas 
no espectro e o traduziram pela relação acima em velocidade radial. O resul- 
tado dessas pesquisas permitiram que Hubble e Humason formulassem, em 
1928, a seguinte lei: “As galáxias se afastam de nós com uma velocidade pro- 
porcional à sua distância”. 

A expressão dessa lei é: v = Hr, onde v é a velocidade radial de recessão em 
km/seg. r a distância da galáxia em megaparsecs (10º parsecs) e H = 600 km * 
* gs! + Mpc"! (quilômetros por segundo por megaparsec), a denominada 
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constante de Hubble. Esse valor se reduziu mais tarde a 200 km s”! Mpc”! e, 
em 1958, o astrônomo norte-americano Allan Rex Sandage (1926- ), após 
cuidadoso trabalho de pesquisas no observatório de Mount Palomar, fixou 
a nova constante de Hubble em 100 km s-! Mpc”!. Numa nova revisão o as- 
trônomo francês Gerard Vaucouleurs (1918- ) sugere um valor de cerca 
de 60 km Ss“! Mpc”!. 

Einstein, Lemaitre e De Sitter, estudando matematicamente o universo, 
concluíram que ele é instável, isto é, possui uma tendência para se contrair 
ou para se expandir. Após essas conclusões, principalmente a de Einstein, foi 
que os astrônomos de Mount Wilson começaram a deduzir, pelo desvio para o 
vermelho do espectro das galáxias, a ilação de que o universo está em plena 
expansão. 

Alguns astrônomos, entre eles Zwicky, observaram que o fato de os univer- 
sos-ilhas estarem fugindo de nós era uma volta à velha concepção ptolomaica, 
por isso mesmo um fato inaceitável na nova astronomia. 

Convém enunciar, ou melhor, repetir um quesito que foi feito por Gamow 
e por ele mesmo respondido. Ei-lo: 


“.. não representa isso (a dedução de que as nebulosas estão em fuga da Via-Lác- 
tea) um retorno ao velho sistema ptolomaico, com a sua concepção geocêntrica? 
De modo nenhum, porque as nebulosas extragalácticas não estão particularmente 
fugindo da nossa galáxia; mas, na realidade, estão se afastando umas das outras. 
Semeando-se de pontos eqjiiidistantes a superfície de um balão elástico e, depois, 
inflando-o, as distâncias entre os pontos vão crescendo de maneira regular, mas 
um inseto, nele pousado, terá a impressão de que todos os pontos estão “fugindo” 
dele; a Velocidade de recessão dos diferentes pontos será diretamente proporcional 
à distância em que se acham do inseto”. 


Essa tese de Zwicky é infundada. Mais tarde, Zwicky lembrou aos astrôno- 
mos que o tal envermelhecimento seria causado pela influência gravitacional 
de estrelas ou nebulosas sobre a luz de passagem por sua vizinhança. Tal fato, 
aliás, foi comprovado por outros físicos, porém não significa a queda da 
teoria expansionista, como muito bem nota o astrônomo inglês Sir James 
Hopwood Jeans (1877-1946), no período abaixo: 


“Se o universo está construído da maneira que descrevemos, as nebulosas tomadas 
em conjunto devem, indubitavelmente, estar-se afastando de nós; considerações 
teóricas o exigem, mas, por outro lado, não especificam as velocidades dos movi- 
mentos das nebulosas. Os trabalhos de Zwicky e de Bonggencatte de modo ne- 
nhum põem em dúvida a concepção de existir real movimento de dispersão: o que 
eles pôem em dúvida é saber se esse movimento será o mesmo que os astrônomos 
deduziram do envermelhecimento das linhas espectrais. Possivelmente, a maior 
parte desse envermelhecimento se atribui ao efeito lembrado por Zwicky, ou a 
alguma outra causa análoga, enquanto apenas pequeno resíduo representa o verda- 
deiro movimento de dispersão. Torna-se impossível determinar a velocidade desse 
movimento, porque o efeito menor está inteiramente mascarado pelo maior”. 
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Existem outros fenômenos que podem explicar também a origem do deslo- 
camento das raias, entre eles o efeito Einstein e o efeito Compton. Entretan- 
to, o desvio é muito fraco. Segundo alguns cosmólogos, outra hipótese aceitá- 
vel para o desvio seria o envelhecimento dos fótons. Com efeito, a frequência 
de um fóton poderia diminuir com o tempo, ou seja, o seu comprimento de 
onda aumentar; isso explicaria por que as estrelas mais afastadas possuem 
espectro mais desviado para o vermelho do que as mais próximas. 


Idadê das galáxias. O desvio das raias espectrais permite calcular a veloci- 
dade de fuga das galáxias. Se se conhecem as distâncias das galáxias pode-se 
facilmente determinar o instante em que todas elas se encontravam reunidas 
num ponto do espaço. 

Alguns astrônomos consideram esse instante como o da criação do univer- 
so. Realmente, se se considerar o valor da velocidade de expansão constante e 
idêntica à atual, definida por H, pode-se calcular a expansão desde o instante 
em que ro= O até o atual r. O tempo necessário t, para percorrer a distância » 
com uma velocidade igual a Hr, seja T = 1/H, é o que se denomina idade do 
universo. Pode-se representar esse tempo t, sobre os gráficos, que mostram a 
evolução de r (t) ao se traçar a tangente à curva no ponto de abscissa í. 
Verifica-se que £ será sempre inferior a T = 1/H. 


A criação do universo. O astrônomo belga abade Lemaitre admitiu que, 
inicialmente, toda matéria estava reunida em uma espécie de átomo primitivo. 
Tal átomo gigante, ao explodir, provocou a expansão do universo. A criação 
do universo teria sido instantânea. 

Existem outras teorias sobre a origem do universo ou, em outras palavras, 
existem outras cosmogonias. Uma delas é baseada numa concepção que exige 
uma criação contínua de matéria, pois a densidade média das regiões obser- 
vadas deve permanecer invariável, apesar da expansão do universo. A matéria 
parece estar em criação permanente em qualquer parte do universo. 

Nesse modelo, a forma do espaço é euclidiana e o tempo é infinito. A 
matéria novamente criada se agrupa para formar novas galáxias, ainda que a 
expansão faça desaparecer a nossos olhos as mais velhas. Aquelas galáxias tão 
distantes de nós, que se afastam com a velocidade da luz, não são mais 
observáveis. As vibrações luminosas que elas emitem não podem mais atin- 
gir-nos; esses objetos desaparecem para sempre. Entretanto, o número de 
nebulosas observadas permanece constante : aquelas que desaparecem são con- 
tinuamente trocadas por outras novamente criadas. 

O universo apresenta, portanto, sempre o mesmo aspecto para um obser- 
vador. Foi igualmente imaginado um modelo de universo oscilante entre dois 
limites. Após uma contração, um determinado limite é atingido e o universo 
sofre uma nova expansão. Nesse caso ele está em pulsação, é ilimitado no 
tempo e limitado no espaço. 
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Pela teoria da criação contínua, as galáxias envelhecem e morrem indi- 
vidualmente, ao mesmo tempo que outras nascem, de tal maneira que existem 
sempre galáxias jovens e velhas, pouco importa em que direção se observe o 
universo. Pela teoria da grande explosão, big-bang, admite-se um começo bem 
determinado, de tal sorte que todas as galáxias devem ter aproximadamente a 
mesma idade. 

A expansão do universo pela teoria do big-bang provaria que O ritmo de 
expansão deve mudar com o tempo — esse ritmo depende da importância do 
fenômeno de repulsão, definido por uma constante cosmológica. Para uma 
constante nula, a expansão deverá diminuir pela ação gravitacional recíproca 
entre as galáxias. Já na teoria da criação contínua, o ritmo de fuga das 
galáxias cresce sempre. 

No estado atual do conhecimento, é impossível descobrir a origem e a 
forma do universo. É muito improvável que se possa prever, nas próximas 
décadas, qual dessas teorias cosmogônicas e cosmológicas é a mais provável. 
Na verdade, todos os astrônomos estão conscientes dos seus limites e conside- 
ram as teorias que defendem somente como uma hipótese de trabalho, tendo 
em vista a procura de uma solução. Se o universo é limitado ou ilimitado, é, 
no momento, uma questão sem resposta. Entretanto, pode-se afirmar que ele 
evolui e as galáxias parecem se afastar. Tudo indica que o universo está em 
expansão, mas ignora-se o início dessa expansão e qual será o seu fim. 
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A VIDA NO UNIVERSO 


Nenhum assunto tem exercido maior fascínio sobre o espírito humano do 
que a probabilidade de ser admissível a existência de uma forma qualquer de 
vida em outros planetas. 

Quando se considera tal possibilidade, logo vem ao pensamento os planetas 
do sistema solar. Entretanto, à medida que tal tese vai tomando um caráter 
realmente científico, com a evolução do conhecimento sobre as condições aí 
reinantes, em particular, após as últimas sondas e naves espaciais terem desci- 
do sobre Marte e Vênus e fotografado Mercúrio e Júpiter, estudando as suas 
condições ecológicas, surgiram as primeiras fortes restrições à existência de 
vida, no nosso sistema planetário. 

Atualmente, podemos afirmar que, se alguma forma de vida existe no 
sistema solar, ela deve ter se adaptado às condições reinantes, nestes planetas, 
e devem se apresentar num estágio de desenvolvimento bastante rudimentar. 

Realmente, o fato de não existir vida superior no nosso sistema solar tem 
levado inúmeros cientistas a pesquisarem a existência de outros sistemas pla- 
netários, onde, provavelmente, devem existir planetas com as mesmas condi- 
ções favoráveis como as que existem na nossa Terra. 

Antes de discutirmos se a vida existe em outros planetas, é fundamental 
saber se o nosso sistema solar é uma exceção ou uma regra geral no Universo. 
Ora, tal pesquisa exige um estudo profundo da origem, natureza e proprie- 
dades do nosso sistema, em particular, do Sol, astro em redor do qual giram 
todos os planetas. Como é impossível, no atual estágio tecnológico da nossa 
civilização, estudar os planetas dos outros sistemas, resolveu-se analisar as 
propriedades do Sol, procurando em estrelas análogas um provável cortejo de 
planetas. Realmente, não fossem as características espaciais do Sol a vida não 
se teria desenvolvido na Terra. 

A maior dificuldade para explicar a origem do sistema solar é a distribuição 
peculiar do momento angular no nosso sistema planetário. Embora os princi- 
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pais planetas do sistema solar constituam menos de 1/700 da massa total do 
sistema, eles possuem quase 98% do seu momento angular. Assim, ainda que o 
Sol compreenda quase toda a massa do nosso sistema, ele, que gira lentamen- 
te, possui apenas 2% do momento angular. 

Foi o momento angular que dificultou a aceitação da teoria da nebulosa de 
gás e poeira de Laplace, no início do século. Partiu-se, então, para um retorno 
às velhas idéias da colisão, de Buffon, que explicam, como no encontro de 
duas estrelas, a razão da diferença entre o momento angular dos planetas e o 
do Sol. As teorias de James Jeans e Harold Jeffers prevaleceram, até a década 
de quarenta, quando o alemão Weizsácker e o russo Otto Schmidt voltaram 
às velhas idéias de que nos originamos de uma nuvem de poeira e gases. 

Na década de 1950, um jovem astrônomo chinês, Su-Shu-Huang, ao dou- 
torar-se em Astrofísica sob a orientação de Otto Struve, interessou-se pelo 
problema da origem da vida extraterrestre. Entretanto, para solucionar tal 
questão é fundamental encontrar-se uma explicação para a formação dos 
sistemas planetários. Se aceitarmos a teoria da colisão, o número de sistemas 
planetários análogos ao nosso se reduziria, o que diminui as probabilidades de 
vida no espaço. 

Su-Shu-Huang, após dez anos de pesquisas, apresentou uma nova teoria 
que, além de explicar as várias categorias de estrelas de movimento rápido e 
lento, resolve o problema da origem dos sistemas de estrelas múltiplas e das 
estrelas com planetas. Para ele, dois fatores determinaram a natureza de uma 
estrela ao nascer: o momento angular da nuvem de gás e poeira e a massa 
inicial existente nessa nuvem. Havia três possibilidades. A primeira supunha 
uma grande abundância de massa e um momento angular moderado, o que 
produziria uma enorme estrela de rotação rápida. Em segundo, se no início 
houvesse uma nuvem de massa reduzida e um grande momento angular, a 
nuvem daria origem a um sistema de duas ou mais estrelas. A terceira hipótese 
supunha a mesma massa reduzida, mas um momento angular moderado, de tal 
forma que a estrela formada teria uma massa menor, uma rotação lenta e um 
cortejo de planetas. 

Com efeito, esta teoria explicava o fato observado por volta de 1930 por 
Otto Struve, de que as estrelas mais quentes giram mais depressa e possuem 
um momento angular considerável, enquanto as estrelas mais frias giram tão 
lentamente que a sua rotação é difícil de ser registrada. Segundo observou 
Struve, existe uma dicotomia na sequência principal separando as estrelas de 
rotação axial rápida das lentas. Tal separação aparece subitamente no meio 
das estrelas de classe espectral F. Assim, as estrelas mais quentes, de tipo 
espectral O e B, são mais rápidas em seu movimento de rotação e as mais frias, 
de tipo espectral F, G, K e M, são mais lentas. Enquanto as estrelas O e B 
giram com velocidades de 250 a 500 quilômetros por segundo, as do tipo G, 
como o nosso Sol, giram com velocidades de 2 quilômetros por segundo. 

Tal observação de Struve, que se resume no fato do momento angular por 
unidade de massa na sequência principal sofrer uma nítida descontinuidade 
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próximo às estrelas de tipo F, foi explicada por Su-Shu-Huang. Seriam os 
planetas que giram em redor dessas estrelas que produzem uma redução no 
seu movimento de rotação. Considerando tal observação, somos levados a 
concluir que os planetas se formam nas estrelas de tipo espectral F,G,K e M. 

Agora, consideremos as dimensões da zona de habitabilidade em redor de 
uma estrela. Tal zona se determina, computando a energia recebida por unida- 
de de tempo em relação à área na vizinhança da estrela. Uma simples dedução 
mostra que a zona de habitabilidade de uma estrela aumenta com a sua 
luminosidade. Assim, à medida que descemos na sequência principal, a zona 
de habitabilidade de uma estrela se reduz. Assim, uma estrela K 5 da sequên- 
cia principal possui um décimo da luminosidade do Sol, de modo que a sua 
zona favorável ao surgimento e desenvolvimento da vida é também um déci- 
mo da existente ao redor do Sol. 

As possibilidades de encontrarmos vida num planeta associado com estrelas 
tênues é bastante reduzida se considerarmos que os planetas, geralmente, 
descrevem órbitas elípticas. É suficiente que uma pequena parte de uma 
órbita excêntrica caia fora da zona habitável para que o planeta perca as suas 
propriedades de desenvolver uma vida superior. 

Por outro lado, devemos notar que apesar de serem extremamente peque- 
nas as possibilidades de encontrarmos vida em planetas que giram em redor de 
estrelas pouco luminosas da segiência principal, pode ocorrer que existam 
seres vivos em estrelas anãs em nossa própria Galáxia, ou além. 

Realmente, as estrelas de brilho fraco permanecem longo tempo na segiên- 
cia principal, o que provoca uma variação mais lenta na sua temperatura, 
permitindo aos organismos vivos evoluírem até atingir um estágio superior. 

De todas estas considerações somos levados a concluir que devemos pro- 
curar uma vida altamente desenvolvida nas estrelas F, G e K da seqiiência 
principal, pois desde que elas possuam um sistema de planetas é provável que 
a vida aí tenha se desenvolvido. 

O Sol é uma estrela do Tipo G2, onde existe pelo menos vida em um dos 
planetas que lhe pertencem. 

Se a formação de planetas em redor das estrelas é um fenômeno normal na 
evolução das estrelas de tipo espectral F, G e K, a possibilidade da existência 
de vida inteligente no universo é muito grande. 

Consideremos as probabilidades de haver vida em outros sistemas planetá- 
rios de nossa Via-Láctea. 

O número Nv de planetas de nossa Galáxia onde há vida pode ser expres- 
so pela equação: 

Nv = Nm. Pp. Pi. Pa. Pz. Pe. Pb. Pr. Pd. Pt, onde Nm é o número de estrela de 
massa compreendida entre 0,72 a 1,43 vezes a massa do Sol; Pp, a probabi- 
lidade de que a estrela possua um planeta orbitado em suas proximidades; Pi, 
a probabilidade de que a inclinação da órbita do planeta em relação ao seu 
equador seja correta para a distância orbital; Pa, a probabilidade de que o 
planeta possua uma massa tal que lhe seja possível possuir uma atmosfera — 
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para isto é estimada que a massa deve estar entre 0,4 a 2,35 vezes a massa da 
Terra; Pz, a probabilidade de que ao menos um dos planetas do sistema esteja 
dentro da zona de habitabilidade; Pe, a probabilidade de qua a excentricidade 
da órbita do planeta seja suficientemente baixa, isto é, inferior a 0,2; Pb, a 
probabilidade de que a presença de uma segunda estrela companheira não 
torne o planeta inabitável; Pr, a probabilidade de que a rotação do planeta 
não seja nem muito rápida, nem muito lenta; isto significa que o dia deve 
oscilar entre três a 96 horas; Pd, a probabilidade de que o planeta esteja numa 
idade tal que tenha permitido um desenvolvimento da vida talvez superior a 3 
milhões de anos; Pt, a probabilidade de que, possuindo todas estas condições 
astronômicas, a vida neste planeta tenha se desenvolvido. 

Ora, considerando que só os valores de Pz e Pd dependem do tipo espec- 
tral, temos para o valor de Ph, probabilidade de planetas habitáveis, a expres- 
são : 

Ph = 0,13 Pz. Pd, 


onde 0,13 é resultado do produto das outras probabilidades (Pp = 1,00; Pi 
=0,81;Pa = 0,19; Pe = 0,94; Pb = 0,95; Pr = 0,90; Pt = 1,00). Cada estrela, den- 
tro do intervalo de 0,9 a 1,02 massas solares, terá uma probabilidade de 5,4% 
de possuir um planeta com vida. 

Segundo as últimas estatísticas existem 600 milhões de planetas habitáveis 
em nossa Galáxia. 

Nada impede que, entre estes 600 milhões de planetas habitáveis, exista 
uma réplica de nosso paraíso terrestre, onde as condições favoráveis ao desen- 
volvimento da vida permitam o surgimento de seres racionais, como O ho- 
mem. 

A partir deste ponto de vista, procurou-se estudar as estrelas mais próximas 
do Sol que poderiam possuir um planeta habitável. Entre as 100 estrelas mais 
próximas, situadas dentro de uma esfera de centro no Sol e de raio igual a 22 
anos-luz, encontraram-se, somente, 43 estrelas com a possibilidade de possuí- 
rem um planeta habitável. E entre elas existem 14 com grande possibilidade 
de vida. 

Não podemos observar os planetas, eventualmente, existentes nas proximi- 
dades de outras estrelas, pois, além de não possuírem luz própria, eles estão 
imersos na luminosidade da estrela principal, de tal modo que é impossível 
registrá-los através das técnicas astronômicas atuais. 

A existência no céu destes corpos invisíveis é revelada pelo estudo das 
perturbações que provocam no movimento das suas estrelas companheiras. 
Nesse campo, denominado de astronomia do invisível, a colaboração principal 
provém de observações sistemáticas das estrelas binárias. Realmente, é pela 
observação das estrelas duplas que tem sido possível determinar a existência 
de “companheiros obscuros” em algumas estrelas. 

Pelo estudo das perturbações registradas no movimento da estrela de Bar- 
nard, o astrônomo norte-americano de origem holandesa Peter Van de Kamp 
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constatou a existênçia de um novo companheiro invisível, em 1916. Entretan- 
to, somente em 1967, após 50 anos de observações, foi possível afirmar ser tal 
estrela acompanhada por um sistema de planetas. Esta foi a primeira desco- 
berta deste tipo. 

Mais de 14 companheiros invisíveis já foram localizados por intermédio de 
observações astrométricas. Alguns parecem, sem dúvida, formados por siste- 
mas planetários. 

Tão grande é a probabilidade de vida extraterrestre, que toda discussão 
atualmente gira em torno da procura de vida inteligente, com a qual possamos 
nos comunicar. 

Considerando-se a grande distância que nos separa dos prováveis planetas 
habitáveis, procura-se estudar novos métodos de comunicação, pois no estudo 
atual de astronáutica a viagem a estes sistemas é ainda do domínio da ficção 
científica. Mas um dia ela será uma realidade. 

As especulações astronômicas terminam aqui. Mas nada impede de se filo- 
sofar e dar livre curso à nossa imaginação na procura incessante de novas 
humanidades que nos eliminem da solidão em que vivemos neste vasto univer- 
so. 

E depois a ilusão é, realmente, mais poética... 
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APÊNDICES 


I — Sol 
DRE SD E e sr ea 
Raio R =(6,9599 £ 0,0007) x 101ºcm 
Volume V =1,4122x 108cm? 
Área 6,087 x 102 cm? 
Massa M = (1,989 + 0,002) x 1033g 
Densidade média p = 1,409 cm”? 
Gravidade na superfície 2,7398 £ 0,0004 x 10! cm s”? 
Aceleração centrífuga no equador -0,587 cms? 
Radiação emitida L = (3,826 +0,008)x 10 ?erg s ”* 
Radiação emitida na superfície 6,27 x 101%erg cm 2 51 
Velocidade rotacional angular 2,87 x 1076 radian s1 
Momento de inércia 57x 1053 g 
Momento angular 1,7 x 10%8g cm? 5”? 
Energia rotacional 24x 10º? erg 
Velocidade de escape na superfície 617,7km/s 


Campo magnético geral próximo ao pólo 


(na época de mínima atividade) =» 1ou2gauss 
Fluxo magnético na área polar 
(na época de mínima atividade) = 8x 102 maxwell 
Magnitude Aparente Módulo Absoluto 
E O SO O O A O O O O OO ins ao 
Visual my =-—26,74 31,57 My =+4,79 
Azul Tip 26109 Mp =+5,41 
Ultravioleta mu =-—25,96 My =+5,51 
Bolométrica Mbol = — 26,82 Mbol = +4,72 
DO O 
Índice de cor B-— v=+0,62 
U-B=+0,10 
Correção bolométrica B.C. = 0,07 
Tipo espectral Gav 
Temperatura efetiva 5 800ºK + 15ºK 
Velocidade relativa às estrelas próximas 20,00 £ 0,5 km/s 
Apex solar A=271º D = 30º (1900) 
gi = 57º pill = 220 


Idade do Sol 5x 10” anos 


Nome 
Símbolo 


Distância média ao Sol 
(iO%km) 

Semi-eixo maior da 
órbita (em U.A.) 

Excentricidade da 
órbita 

Inclinação da órbita 
sobre a eclíptica 

Revolução sideral 

Velocidade orbital 
(Terra = 1) 

Diâmetro no equador 
(Terra =1) 

Diâmetro aparente 
máximo 

Achatamento polar 

Volume (Terra = 1) 

Massa (Terra = 1) 

Densidade 

Gravidade na superfície 
no equador (Terra = 1) 

Velocidade de escape 
(Terra = 1) 

Período de rotação 

Inclinação do equador 
sobre a órbita 

Albedo 

Magnitude visual na 
oposição 

Número de satélites 


II — Planetas 


59,14 
0,3871 
0,206 


70 0º 
87,9694 


108,2 


0,7233 


0,007 


30 24º 
224,701d 


149,6 228,9 779,2 


1,0000 1,5237 5,2028 


0,017 0,093 0,048 
090" 1051” 10 19º 
365,256d | 13321,73d | 112314,84d 

1 0,807 0,438 
1 0,53 11,18 
- 26,0 49,8 
1/298 1/192 1/16,1 
1 0,151 1338 
1 0,108 318,83 
5,52 3,9 1,31 
1 0,38 2,35 
1 0,449 5,38 
23hs6m4s | 24h37m23s| 9hsom 568 
23º 27º 240 30 
0,39 0,154 0,42 
£ -2,0 -2,6 
1 2 16 


1432 
95388 
0,056 


2º 30º 
2921 67d 


0,324 
9,42 
20,6 
1/104 
766 
95,15 
0,69 
0,93 


0,26 
10h14m 


26º 44º 
0,45 


+0,7 
21224 


2878 
19,1819 
0,046 


00 46º 
84a7d 


0,228 
3,84 
40 
1/16 
48,0 
14,54 
17 
0,99 


1,97 
10h49m 


4505 
30,0578 
0,009 


1047 
142280d 


0,182 
3,93 
2,1 
1/50 
42,3 
17,23 
23 
1,38 


2,24 
15h4gm 


290 
0,53 


+1,8 
2 


6 084 
39,44 
0,250 


17º 10º 
2472249d 


0,159 


0,50 


NI — OS SATÉLITES 


Satélite Semi-Eixo maior da Órbita 


Excentri- Revolução 
ú raio do cidade Sideral 
da Órbita em dias 


2,16 0,017 [19,1] 


H 0,319 
0,003 | 00,9]a [29,7] 


1,262 


197933 127,6 1,79 0,294 
197931 128,4 1,80 0,297 
Júpiter | Amaltéia 180,99 252 [09,4] 0,498 
197932 222,4 3,11 0,678 
lo 421,81 5,87 [0",11] 1,769 
Europa 671,14 9,34 [1,03] 3,551 
Ganímedes 1070,5 14,91 [5,22] MaL55 
Calisto 1882,9 26,22 [2575] 16,69 
Leda 20,5 (10) 11 134,0 156,00 26º,7 240,0 
Himalaia 13,7 (140) 11 478 159,8 0,158 289,4 250,6 
Lisitéia 19,0 (20) 11720 163,2 0,107 280,8 260,0 
Elara 17,0 (40) 11737 163,4 0,207 279,8 260,1 
Ananke 19,0 (25) 21 209 295,3 0,169 1470,7 631,0 
Carme 19,0 (20) 22 564 314,2 0,207 16309,4 692,5 
Pasifle 18,0 . (30) 23457 326,6 0,410 14809,2 143,7 
Sinope 19,0 (20) 23725 330,3 0,317 153º,0 746,6 


HI — OS SATÉLITES (Continuação) 


Semi-Eixo maior da Órbita 


Excentri- Revolução 
Número Magnitude Diâmetro raio do cidade Sideral 
i de ordem km planeta-1 da Órbita 


Anel 0,17 a 0,58 


1980528 0,602 
1980827 0,613 
1980826 0,628 
198083 0,694 
198051 0,695 
Nimas 0,942 
Encélado 1,370 
1980825 1,885 
1980813 1,885 
Tétis 1,888 
Dionéia 2,737 
198086 2,739 
Réia 4,518 
Titã 15,95 
Hiperíon ; 21,28 
Japet i y 79,33 
Febe 


Miranda 


Ariel 2,520 
Umbriel : à 4.144 
Titânia 5 é 8,706 


Oberon 


Plutão 


IV — Elongações dos Planetas Inferiores: Mercúrio e Vênus 


O melhor período para localizar e observar os planetas inferiores — Mercúrio e Vênus — é durante as elongações máxi- 
mas, isto é, por ocasião do máximo afastamento angular desses planetas ao Sol. 

Fornecemos a seguir a data, o valor das elongações e a magnitude para os planetas Mercúrio e Vênus até o ano 2000. No 
caso da elongação este, o planeta será visível ao entardecer, logo após o pôr do Sol, (estrela vespertina) e no caso da elongação 
oeste, o planeta será visível ao amanhecer, antes do nascer do Sol. 


MERCURIO 
(W) (E) 
Elongação Oeste (astro matutino) Elongação Este (astro vespertino) 

1975, março, 6 272 +0,3 1975, janeiro, 23 18,6 -0,3 
1975 julho, 4 21,2 +0,7 1975, maio, 16 2,0 +0,6 
1975, outubro, 25 18,4 —0,3 1975, setembro, 15 26,8 +0,4 
1976, fevereiro, 16 26,2 +0,2 1976, janeiro, 7 19,2 —0,3 
1976, junho, 15 23,3 +0,7 1976, abril, 28 20,4 +0,3 
1976, outubro, 7 17,9 -0,3 1976, agosto 26 A +0,5 

1976, dezembro, 20 20,1 —0,3 
1977, janeiro, 28 24,9 +0,1 1977, abril, 10 19,5 +0,3 
1977, maio, 27 25,0 +0,7 1977, agosto, 8 214 +0,6 
1977, setembro, 21 17,9 -0,2 1977, dezembro, 3 21,3 —0,2 
1978, janeiro, 11 23,4 0,0 1978, março, 24 18,7 0,0 
1978, maio, 9 26,4 +0,7 1978, julho, 22 26,9 +0,7 
1978, setembro, 4 18,1 —0,2 1978, novembro, 16 22,6 0,0 
1978, dezembro, 24 22,0 y -0,1 
1979, abril, 21 27,4 +0,6 1979, março, 8 18,2 -0,1 
1979, agosto, 19 18,6 +0,1 1979, julho, 3 25,9 +0,1 
1979, dezembro, 7 20,7 —0,2 1979, outubro, 29 23,9 +0,1 
1980, abril, 2 27,8 +0,6 1980, fevereiro, 19 18,1 -0,2 


1980, agosto, 1 19,5 +0,4 1980, junho, 14 24,5 +0,1 


Elongação Oeste (astro matutino) 


como | Semi | me | tem 


Data 


novembro, 19 
março, 16 
julho, 14 
novembro, 3 
fevereiro, 26 
junho, 26 
outubro, 17 


fevereiro, 8 
junho, 8 
outubro, 1 
janeiro, 22 
maio, 19 
setembro, 14 
janeiro, 3 
maio, 1 
agosto, 28 
dezembro, 17 
abril, 13 
agosto, 11 
novembro, 30 
março, 26 
julho, 25 
novembro, 13 
março, 8 
julho, 6 
outubro, 26 
fevereiro, 18 
junho, 18 
outubro, 10 


(W) 


19,6 
27,6 
20,8 
18,7 
26,8 
22,3 
18,2 


25,1 
24,0 
17,9 
24,3 
25,6 
17,9 
22,8 
26,9 
18,4 
21,4 
21,7 
18,9 
20,2 
21,8 
20,0 
19,2 
27,3 
21,4 
18,4 
26,4 
23,0 
18,0 


MERCÚRIO (Continuação) 


—0,2 


1980, 
1981, 


1981, 
1981, 
1982, 
1982, 
1982, 
1982, 
1983, 
1983, 
1983, 
1984, 
1984, 
1984, 
1985, 
1985, 
1985, 


1986, 
1986, 
1986, 
1987, 
1987, 
1987, 
1988, 
1988, 
1988, 
1989, 
1989, 
1989, 
1989, 


Elongação Este (astro vespertino) 


outubro, 11 
fevereiro, 2 
maio, 27 
setembro, 23 
janeiro, 16 
maio, 8 
setembro, 6 
dezembro, 30 
abril, 21 
agosto, 19 
dezembro, 13 
abril, 3 
julho, 31 
novembro, 25 
março, 17 
julho, 14 
novembro, 8 


fevereiro, 28 
junho, 25 
outubro, 21 
fevereiro, 12 
junho, 7 
outubro, 4 
janeiro, 26 
maio, 19 
setembro, 15 
janeiro, 9 
maio, 1 
agosto, 29 
dezembro, 23 


(E) 


25,2 
18,3 
22,8 
26,3 
18,8 
21,3 
21,1 
19,6 
20,0 
21,4 
20,6 
19,1 
2712 
21,8 
18,4 
26,5 
23,2 


18,2 
25;3 
24,5 
18,2 
23,8 
25,7 
18,5 
22,2 
26,7 
19,1 
20,7 
27,3 
20,0 


Magnitude 


MERCÚRIO (Continuação) 


(W) (E) 
Elongação Oeste (astro matutino) Elongação Este (astro vespertino) 
1990, fevereiro, 1 25,1 1990, abril, 13 19,6 +0,3 
1990, maio, 31 24,1 re 1990, agosto, 11 21,4 +0,6 
1990, setembro, 24 17,9 -0,1 1990, dezembro, 6 21,1 —0,2 
1991, janeiro, 14 23,7 0,0 1991, março, 27 18,8 +0,1 
1991, maio, 12 26,2 +0,7 1991, julho, 25 27,0 +0,7 
1991, setembro, 7 18,0 0,0 1991, novembro, 19 224 -0,1 
1991, dezembro, 27 22,2 -0,1 
1992, abril, 23 27,3 +0,6 1992, março, 9 18,3 0,0 
1992, agosto, 21 18,5 +0,1 1992, julho, 6 26,0 +0,6 
1992, dezembro, 9 20,9 -0,2 1992, outubro, 31 23,1 +0,1 
1993, abril, 5 27,8 +0,5 1993, fevereiro, 21 18,1 -0,3 
1993, agosto, 4 19,4 +0,3 1993, junho, 17 24,7 +0,7 
1993, novembro, 22 19,7 -0,3 1993, outubro, 14 25,0 +0,2 
1994, março, 19 27,1 +0,5 1994, fevereiro, 4 18,3 —0,3 
1994, julho, 17 20,6 +0,5 1994, maio, 30 23,1 +0,7 
1994, novembro, 6 18,8 -—0,3 1994, setembro, 26 26,1 +0,3 
1995, março, 1 27,0 +0,3 1995, janeiro, 19 18,7 -0,3 
1995, junho, 29 22,1 +0,7 1995, maio, 12 245 +0,6 
1995, outubro, 20 18,2 -0,3 1995, setembro, 9 21,0 +0,4 
1996, fevereiro, 11 25,9 +0,2 1996, janeiro, 2 19,5 —0,3 
1996, junho, 10 23,8 +0,7 1996, abril, 23 20,2 +0,4 
1996, outubro, 3 17,9 -0,2 1996, agosto, 21 27,4 +0,6 
1996, dezembro, 15 20,5 -0,3 
1997, janeiro, 24 24,5 0,0 1997, abril, 6 19,2 +0,2 
1997, maio, 22 25,4 é +0,7 1997, agosto, 4 27,3 +0,6 
1997, setembro, 16 17,9 -0,1 1997, novembro, 28 21,7 —0,1 
1998, janeiro, 6 23,0 0,0 1998, março, 20 18,5 0,0 
1998, maio, 4 26,1 +0,7 1998, julho, 17 26,7 +0,7 
1998, agosto, 31 18,2 +0,1 1998, novembro, 11 23,0 0,0 


1998, dezembro, 20 21,6 -—0,2 


MERCÚRIO (Continuação) 


(w) (E) 
Elongação Oeste (astro matutino) Elongação Este (astro vespertino) 


1999, abril, 16 1999, março, 3 
1999, agosto, 14 1999, junho, 28 +0,7 
1999, dezembro, 2 1999, outubro, 24 +0,1 
2000, março, 28 2000, fevereiro, 15 -0,2 
2000, julho, 27 2000, junho, 9 +0,7 
2000, novembro, 15 2000, outubro, 6 +0,3 
VÊNUS 
(W) (E) 
Elongação Oeste (astro matutino) Elongação Este (astro vespertino) 


novembro, 7 1975, junho, 18 —4,0 
1977, junho, 15 1977, janeiro, 24 —4,0 
1979, janeiro, 18 1978, agosto, 29 —4,0 
1980, agosto, 24 1980, abril, 5 —4,0 
1982, abril, 1 1981, novembro, 10 —4,0 
1983, novembro, 4 1983, junho, 16 —4,0 
1985, junho, 12 1985, janeiro, 22 —4,0 
1987, janeiro, 15 1986, agosto, 27 —4,0 
1988, agosto, 22 1988, abril, 3 —4,0 
1990, março, 30 1989, novembro, 8 —4,0 
1991, novembro, 2 1991, junho, 13 —4,0 
1993, junho, 10 1993, janeiro, 19 —4,0 
1995, janeiro, 13 1994, agosto, 25 —4,0 
1996, agosto, 19 1996, abril, 1 —4,0 
1998, março, 27 1997, novembro, 6 —4,0 
1999, outubro, 31 1999, junho, 11 —4,0 


V — Oposição dos Planetas Superiores: Marte, Júpiter, Saturno e Urano, 1975 a 2000. 


O melhor período para a observação dos planetas superiores — Marte, Júpiter, Saturno e Urano, é durante as oposições, 
quando os planetas nascem, no início da noite, no crepúsculo; culminam, isto é, passam pelo meridiano, à meia-noite ;e, pôem-se, 
no fim da noite, na aurora. 

Damos a seguir a data, magnitude e diâmetro na oposição dos principais planetas até o ano 2000. 


MARTE 


dezembro, 15 setembro, 28 


1978, janeiro, 22 1990, novembro, 27 17,8 
1980, fevereiro, 25 1993, janeiro, 7 14,9 
1982, março, 31 1993, fevereiro, 12 13,8 
1984, maio, 11 1995, março, 17 14,2 
1986, julho, 10 1999, abril, 24 16,2 
Data 
1975, outubro, 13 -2,5 49",9 1988, novembro, 23 -24 48,7 
1976, novembro, 18 -24 48,9 1989, dezembro, 27 -2,3 47,2 
1977, dezembro, 23 -2,3 474 1991, janeiro, 28 -21 45,5 
1979, janeiro, 24 -2,2 45”,8 1992, fevereiro, 28 -2,0 44,6 
1980, fevereiro, 24 -2,1 44,7 1993, março, 30 -20 442 
1981, março, 26 -2,0 : 44,2 1994, abril, 30 -2,0 44,5 
1982, abril, 25 -2,0 44,4 1995, junho, 1 -2,1 45,6 
1983, maio, 27 -21 45,5 1996, julho, 4 -22 47,0 
1984, junho, 29 -2,2 46,8 1997, agosto, 9 -24 48,6 
1985, agosto, 4 —2,3 48,5 1998, setembro, 16 -2,5 49,7 
1986, setembro, 10 -24 49,6 1999, outubro,23 -2,5 49,8 


1987, outubro, 18 -2,5 49,8 2000, novembro, 28 -24 48,5 


1976, 
1977, 
1978, 
1979, 
1980, 
1981, 
1982, 
1983, 
1984, 
1985, 
1986, 
1987, 


1976, 
1977, 
1978, 
1979, 
1980, 
1981, 
1982, 
1983, 
1984, 
1985, 
1986, 
1987, 


janeiro, 6 
janeiro, 20 
fevereiro, 2 
fevereiro, 16 
março, 1 
março, 13 
março, 27 
abril, 8 
abril, 21 
maio, 3 
maio, 15 
maio, 27 
junho, 9 


abril, 21 
abril, 25 
abril, 30 
maio, 5 
maio, 10 
maio, 14 
maio, 19 
maio, 24 
maio, 29 
junho, 1 
junho, 6 
junho, 11 
junho, 16 


junho, 20 
julho, 2 
julho, 14 
julho, 26 
agosto, 7 
agosto, 19 
setembro, 1 
setembro, 14 
setembro, 26 
outubro, 10 
outubro, 23 
novembro, 6 

novembro, 19 


junho, 20 
junho, 24 
junho, 29 
julho, 4 
julho, 7 
julho, 12 
julho, 17 
julho, 21 
julho, 25 
julho, 29 
agosto, 3 
agosto, 7 
agosto, 11 


Magnitude 


E) 
5,5 
555 
555 
5,9 
5,5 
5,9 
5,9 
559 
5,9 
5,5 
5,5 
RJ) 


1975 
1975 
1976 
1976 
1977 
1977 
1978 
1978 
1979 
1979 
1980 
1980 
1981 
1981 
1982 
1982 
1982 
1982 
1983 
1983 
1984 
1984 


1985 
1985 


1986 
1986 


1987 


1987 


Mai. 


Nov. 
Abr. 


Nov. 


Abr. 


Set. 


1 


29 


23 


VI — Eclipses do Sol de 1975 a 2000 


Duração 


andeza | máxima de 


Tipo do 
e 


totalidade 


Parcial 
Parcial 
Anular 


0,86 
0,96 


Total 


4,9 


Anular 


Total 2,8 
Parcial 
Parcial 
Total 


0,79 
0,69 
257 


Anular 


Total 43 


Anular 
Anular 


Total 2a 
Parcial 
Parcial 
Parcial 
Parcial 
Total 


0,57 
0,62 
0,46 
0,74 
54 


Anular 
Anular 
Total 2;1 


Parcial 
Total 


0,84 
1,5 


Parcial 
Anular e 
Total 
Anular e 
Total 


0,82 
0,01 


0,5 


Anular 


Região de 
visibilidade 


Ártico. 

Ártico. 

Mauritânia, Líbia, 
Rússia, China. 
Oceano Índico, Austrália, Sul 
do Oceano Pacífico. 

Oceano Atlântico, S. W. da 
África, Oceano Índico. 

Oceano Pacífico, Peru, Vene- 
zuela, Brasil. 

Antártico. 

Ártico. 

Oceano Pacífico, NW dos EUA, 
Canadá, Groenlândia. 

Oceano Pacífico, Antártico. 
Oceano Atlântico, África equa- 
torial, Oceano Índico, Índia, 
China. 

Sul do Oceano Pacífico, Bolí- 
via, Brasil. 

Sul da Austrália, Nova Zelân- 
dia, Oceano Pacífico. 

Sibéria, Sacalinas, Norte do 
Oceano Pacífico. 

Antártico, 

Antártico. 

Ártico. 

Ártico. 

Oceano Índico, E. da Índia, Ja- 
va, Nova Guiné, Oceano Pací- 
fico. 

Oceano Atlântico, África equa- 
torial, Somália. 

Oceano Pacífico, México, EUA, 
Oceano Atlântico, Argélia. 
Nova Guiné, Sul do Oceano Pa- 
cífico, Chile, Argentina. 
Ártico. 

Sul do Oceano Pacífico, An- 
tártico. 

Antártico. 


Turquia, 


Norte do Oceano Atlântico. 
Argentina, Oceano Atlântico, 
África equatorial, Oceano Indi- 
co (a parte total cobre parte 
do Atlântico). 

Rússia, China, Oceano Pacífico. 


1988 
1988 
1989 
1989 
1990 
1990 
1991 
1991 
1992 
1992 
1992 
1993 
1993 
1994 


1994 


1995 


1995 
1996 
1996 
1997 
1997 
1998 
1998 
1999 


1999 


Data 


Mar. 


Set. 


Mar. 
Ago. 


Jan. 
Jul. 


Jan. 


Jul. 


Jan. 
Jun. 


Dez. 
Mai. 
Nov. 
Mai. 


Nov. 


Abr. 


Out. 


Abr. 
Out. 
Mar. 


Set. 
Fev. 


Ago. 
Fev. 


Ago. 
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VI — Eclipses do Sol de 1975 a 2000 (Continuação) 


eclipse 
Total 


Anular 


Parcial 
Parcial 
Anular 
Total 


Anular 
Total 

Anular 
Total 

Parcial 
Parcial 
Parcial 
Anular 


Total 


Anular 


Total 
Parcial 
Parcial 
Total 
Parcial 
Total 
Anular 
Anular 


Total 


0,83 
0,63 


0,84 
0,74 
0,93 


0,88 
0,76 


0,90 


Duração 
máxima de 


totalidade 


4,0 


2,6 


A | 


54 


4,6 


24 


2,8 


39 


2,6 


Região de 
visibilidade 


Oceano Índico, E da Índia, Su- 
matra, ilhas. 

Filipinas, Oceano Pacífico, Oce- 
ano Índico, Sul da Austrália, 
Antártico. 

Ártico. 

Antártico. 

Antártico. 

Finlândia, Rússia, E do Ártico, 
Norte do Oceano Pacífico. 
Austrália, Nova Zelândia, Ocea- 
no Pacífico. 

Oceano Pacífico, Hawaii, Amé- 
rica Central, Brasil. 

Oceano Pacífico. 

Sul do Oceano Atlântico. 
Ártico. 

Ártico. 

Antártico. 

Oceano Pacífico, México, EUA, 
Canadá, Oceano Atlântico. 

Sul do Oceano Atlântico, Chi- 
le, Argentina, Peru, Paraguai, 
Brasil. 

Sul do Oceano Pacífico, Peru, 
Brasil, Sul do Oceano Atlânti- 
co. 

Irã, Índia, S E da Ásia, Oceano 
Pacífico. 

Antártico. 

Ártico. 

Rússia, N E da Ásia, Ártico, 
Antártico. 

Oceano Pacífico, América Cen- 
tral, Oceano Atlântico. 

Oceano Índico, E da Índia, 
Oceano Pacífico. 

Oceano Índico, Austrália, Ocea- 
no Pacífico. 

S E e centro da Europa, Ingla- 
terra, Ásia Central (Turquia), 
Índia. 


VII — Eclipses da Lua de 1975 a 2000 


Ponto sub- 
Duração do lunar do 
eclipse (1) meio do 


05h46m 


(1) Na coluna duração do eclipse, a primeira subcoluna fornece o intervalo de tempo, 
em minutos, decorrido entre a entrada e a saída da Lua do cone de sombra terrestre e a 
segunda subcoluna, o intervato de tempo decorrido entre o início e o fim da fase de tota- 
lidade. 

(2) O ponto sublunar do meio do eclipse refere-se à posição geográfica, em longitude 
(À) e em latitude (7), onde a Lua encontra-se no zênite, no meio do eclipse. É fácil de- 
terminar a região coberta pelo eclipse lunar uma vez que se situe esse ponto em um globo 
terrestre. 


VIII — Trânsitos de Mercúrio 


1sh3gm +14'22” 

1957 mai 6 0 00 2 30 +15 08 
1960 nov. 7 14 35 19 13 - 848 
1970 mai 9 4 20 12 13 -154 
1973 nov. 10 48 18 = 027 
1986 nov. 13 44 32 + 750 
1993 nov. 6 3 07 4 48 -1527 
1999 nov. 15 21 16 22 08 +1603 
2003 mai 7 sas 10 33 +1148 
2006 nov. 8 13 "1 - 703 
2016 mai 9 14 44 — 518 
2019 nov. 11 12 37 18 06 + 116 
2032 nov. 13 6 42 11 09 +932 
2039 nov. 7 720 10 17 -1343 
WE, 06 46 + 832 


Relacionam-se na tabela acima os trânsitos de Mercúrio visíveis de 1950 a 2050; t; e 
ta representam os instantes de imersão e emersão; P; e Pq, os ângulos de posição dos 
pontos de contatos exteriores entre os dois astros, contados a partir do ponto norte do 
limbo do Sol, no sentido este-sul-oeste; À,,o intervalo entre esses dois instantes; dm à 
distância mínima entre os centros do Sol e Mercúrio, positiva ou negativa, respectivamen- 
te, quando Mercúrio passa ao norte ou ao sul do centro do disco solar. 


IX — Trânsitos de Vênus 


Na tabela acima relacionam-se os trânsitos de Vênus visíveis de 1700 a 2500; t; e 
t4 representam os instantes de imersão e emersão; P; e Pq, os ângulos de posição dos 
pontos de contatos exteriores entre os dois astros, contados a partir do ponto norte do 
limbo do Sol, no sentido este-sul-oeste É t, o intervalo entre esses dois instantes; dm à 
distância mínima, em raios solares, entre os centros do Sole Vênus, positiva ou negativa, 
respectivamente, quando Vênus passa ao norte ou ao sul do centro do disco solar. 


X — Chuvas de Meteoros 


Média Velocidade 


Enxame Radiante mpi Horária de Observada Qusinas AtocAAS 
ao Enxame 

Quadrantídeos 2320 +500 
Virginídeos 190 0 Mar 5 Abr 2 Mar 20 31 
Lirídicos 274 +34 Abr 19-24 Abr 21 12 48 Thatcher 
Aquarídeos 335 0 Abr 21 Mai 12 Mai 4 20 64 Halley 
Cetídeos 28 —4 Mai 19 20 37 
Arietídeos 45 +23 Mai 29 Jun 19 Jun 7 60 38 
Perseídeos 62 +24 Jun 1-7 Jun 9 40 29 
Taurídeos 87 +20 Jun 4 Jul Jun 28 30 31 Encke 
Diaconídeos 215 +55 Jun 28 50(1916) 
Aquarídeos Austrais 339 —17 Jul 21 Ago 15 Jul 29 20 41 Encke 
Aquarídeos Boreais 339 =. O Jul 15 Ago 18 Jul 29 10 41 Encke 
Capricornídeos 308 -10 Jul 15 Ago 20 Ago 1 5 23 Honda-Mrkos-Pajdasakova 
Aquarídeos Austrais 338 —15 Jul15 Ago 25 | Ago 5 [10] 35 
Aquarídeos Boreais 331 — 6 Jul15 Ago 25 | Ago 5 [10] 30 
Perseídeos 46 +58 Jul 15 Ago 17 Ago 11 so 60 Swift-Tuttle 
Argonídeos 290 +55 Ago 18-22 Ago 20 [5] 26 
Aurigídeos 85 +42 Ago 30 Ago 30 30(1935) 
Giacobinídeos 262 +54 Out 9 Out 9 20.000(1953) 23 Giacobini-Zinner 
Orionídeos 95 +15 Out 18-26 Out 9 25 66 Halley 
Taurídeos Austrais 53 +14 Set 15 Dez 15 Nov 5 15 28 Encke 
Taurídeos Boreais 57 +22 Out 15Dez1 | Nov 10 [< 5] 29 
Bielídeos 

(Andromedídeos) 24 +44 Nov 14 Nov 14 5.000-10.000 16 Biéla 

- (1872-1885) 
Leonídeos 152 +22 Nov 14-20 Nov 16 10.000(1833) RA Tempel 
1.000(1867) 

Fenicídeos 15 —55 [Dez 5] Dez 5 [50] [13] 
Geminídeos 113 +32 Dez 7-15 Dez 13 50 35 


Ursídeos 217 +80 Dez 17-24 Dez 22 15 34 Tuttle 


T|Luyten 726-8 1 
8|Ross 154 18 
9|Ross 248 23 
10/Epsilon Eridani 5 
1|Luyten 789-6 22 
12)Ross 128 qu 
13161 Cygni 21 
14] Epsilon Indi 21 
15|Procyon il 
16 18 
17/Groombridge 34 0 
18|Lacaille 9352 23 
19]Tau Ceti 1 
20|BD + 501668 7 
21/Lacaille 8760 21 
22|Kapteyn 5 
23|Kriiger 60 22 
24|Ross 614 6 
25|BD — 1204523 16 
26|van Maanen 0 
27)Wolf 424 12 
28]CD — 37015492” | O 
29|]Groombridge 1618/ 10 
30)CD — 46011540 17 
31/CD — 49013515 21 
32/CD — 44911909 17 
33|Luyten 1159-16 1 
34|Lalande 25372 13 
35/AOe 17415-6 17 
6! 

37|BD — 1596290 22 
38/Omicron? Eridani 4 
39|BD — 2002465 10 


XI — As Estrelas Ma 


Cogudndadas Magnitude Aparente Visual 
iquiada Tipo Espectral 
de 1950.0) 


+ 4 
À 
+36 
—16 
—18 
—23 
+43 
— 9 
-15 
+ 1 
+38 
—57 
ue] 
+59 
+43 
-36 
—16 
à o) 


39 
—45 
+57 
-2 
=12 
+5 
6 
=37 
+49 


-49 


wWOORNRONNRAURN DOOU ww III Ama [o E a e cd 


O símbolo x indica a existência de companheiro invisível 


áximas 


Magnitude 
Absoluta Luminosidade Visual 
Visual 


XII — Crateras meteoríticas 


e 


CRATERAS DE EXPLOSÃO 


Diâmetro 
(metros) 


Meteor Crater (Arizona, E.U.A.) 


Boschole (Austrália Central) 175 
Wolf Creek (Austrália Ocidental) 853 
Aouelloul (Mauritânia) 250 
Ungara (Quebec) 3341 


CRATERAS DE IMPACTO 


Hariland (Kansas, E.U.A.) 17x11 
Dalgaranga (Austrália Ocidental) 21 
Sikhote-Alin (Sibéria Oriental) 26,5 
CRATERAS MISTAS 
Odessa (Texas, E.U.A.) 228 
Henbury (Austrália Central) 220 x 110 
Wabar (Arábia) 50 x40 
Campo del Crelo (deserto do Grande Chaco) 75 
Kaalyaw (Estônia) 100 
ASTROBLEMAS 
Vedrefort (África do Sul) 40 000 
Clearwakr Lake West (Canadá) 32 000 
Nordlinger Ries (Alemanha) 25 000 
Clearwakr Lake East (Canadá) 21 000 
Lac Couture (Canadá) 14 000 
Deen Bay (Canadá) 10 000 
Lac Botsumtwi (E.U.A.) 10 000 
Serpent Mound (E.U.A .) 4 600 
Nousian Quebec (Canadá) 3 700 
Brent (Canadá) 3 000 
Steinheim (Alemanha) 2 500 
Helleford (Canadá) 2300 
Talemsam (Argélia) 1800 


Kentland Dome 1000 


XIII — Universo 


Velocidade de recessão de uma galáxia distante 
(constante de Hubble: H) 60 km siMpc”! 
2.0 x 10"! (cm/s) em”! 
20 x 10718 /s” ú 


Vida do universo em função da constante de 


Hubble = 1/H 5,1 x 10175 

16 x 10ºanos 
Densidade do material galático no universo 7x 10! gem”? 
Raio do universo observável 5.000 Mpc 

15 x 1028cm 
Volume do universo observável 15 x 10% cm? 

5,2 x 10!!Mpc? 
Galáxias no universo observável 3x 10º 
Massas do universo observável 10%g 

XIV — Via-Láctea 

Diâmetro 25 kpc 
Espessura 2 kpc 
Massa total 1,4 x 10!!M 
Densidade 0,10M po” ? 

7x 10-24 
Diâmetro do sistema esférico 30 kpc 
Magnitude absoluta (vista do exterior na direção 

do pólo galáctico) M,=-20,5 

Distância do Sol ao centro galáctico R=10 + 0,8kpc 
Distância do Sol ao plano galáctico Zo=8t12pc- 


Velocidade rotacional nas proximidades do Sol 
Densidade central do sistema galáctico 


vc=R(A-B) 250 km/s 
4Mpc? 


Velocidade de escape 
no centro galáctico 700 km/s 
próximo ao Sol 360 km/s 
no limbo da Galáxia 240 km/s 

Idade da Galáxia 12x 10º anos 


O 


Relações'entre a velocidade rotacional e a distância ao centro galáctico 


Distância (em kpc) 
Velocidade de rotação (em km/s)| O 


XV — Galáxias 


Galáxias do grupo local 


Distância 


(Kpc) 


Galáxia (Via-Láctea) Sb sistema 
Grande Nuvem de Magalhães | Dorado K, SB s | triplo 
Pequena Nuvem de Magalhães | Tucana Ir 63 

Sculptor Sculptor E 85 

Fornax Fornax E 170 

NGC 6822 Sagittarius Ir 470] sistema 
NGC 147 Andrômeda E 660 3 duplo 
NGC185 Andrômeda E 660 | ist 
M31 Andrômeda O [ado 
M32 Andrômeda PA Dica 
NGC205 Andrômeda 640 

IC1613 Cetus 740 

M 33 Triangulum 730 

IC10 Cassiopéia 500 

IC 342 Camelopardus 500 
NGC3946 Cepheus 500 


Maffei (IR) Sagitarius 


Aglomerados de Galáxias 

Aglomerados Densidade 

de Galáxias (gal./Mpc?) 
Virgo 500 
Pegasus 1100 
Perseus 300 
Coma 40 
Ursa Major? 200 
Centaurus 10 
Ursa Major! 100 
Corona Borealis 250 
Ursa Major? 400 


XVI — Observatórios 


NOME/ENDEREÇO FUNDAÇÃO 


Observatório Nacional - CPNq 
Rua Gal. Bruce, 586 

S. Cristóvão 

20921 Rio de Janeiro RJ 


Observatório Astrofísico Brasileiro - CNPq 
Brasópolis, MG 


Rádio-Observatório de Itapetinga - CNPq 
CRAAM - Centro de Radioastronomia 

e Astrofísica - INPE - CNPq. 

12940 - Atibaia, SP 


Observatório do Valongo - UFRJ 
Ladeira Pedro Antonio, 43 
Saúde 

20080 Rio de Janeiro RJ 


Observatório Alexandre Postoievsk - USP 
Instituto Astronômico e Geofísico 
Avenida Miguel Stefano, 4200 

01000 São Paulo, SP 


Observatório Abrahão de Moraes - USP 
13270 Valinhos, SP 


Observatório Astronômico Antares - UEFS 16/3/71 
Fundação Univ. de Feira de Santana 

Caixa Postal 102 

44100 Feira de Santana BA 


Observatório do Capricórnio 15/10/48 
Estação Astronômica Municipal 

“Monte Urânia” 

Av. Anchieta, 200 — 3º andar 

13100 Campinas SP 


Observatório da Serra da Piedade - UFMG 
Universidade Federal de M. Gerais 

Caixa Postal 72 

30000 Belo Horizonte MG 


(*) Observatório Astronômico do 27/4/78 
Colégio Estadual do Paraná (OACEP) (planetário) 
Av. João Gualberto, 250 

80000 Curitiba PR 


(*) Planetário Prof. Francisco José Gomes Ribeiro 
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PUBLICAÇÕES 


Efemérides Astronômicas 
Diversas 


Diversas 


Boletim Contribution 
Anuário Astronômico 
Monografias 


Boletins Informativos 
(solar, lunar, cometas, 
planetas) Monografias 


Boletins Informativos 


XVII — Planetários 


NOME/ENDEREÇO FUNDAÇÃO PUBLICAÇÕES 


Planetário Municipal de S. Paulo 26/01/57 
Parque Ibirapuera 
04098 São Paulo SP 


Planetário do Rio de Janeiro 19/11/70 
Rua Padre Leonel Franca, 240 

Gávea 

22451 Rio de Janeiro RJ 


Planetário Alberto Santos Dumont 14/12/71 Objetos e fenômenos celestes 
Universidade Federal de Santa Maria observáveis em Santa Maria 
97100 Santa Maria RS (folhetos). 


Planetário Baptista Pereira 11/11/72 
Universidade Federal do Rio Grande 

do Sul 

90000 Porto Alegre RS 


Planetário Prof. Francisco José Boletim Informativo. 
Gomes Ribeiro 

Colégio Estadual do Paraná 

Av. João Gualberto, 250 

80000 Curitiba PR 


Planetário de Brasília - PDF 
Avenida W-3, Quadra 508 
Bloco A, Loja 72 

70000 Brasília, DF 


Planetário da Escola Naval 
Ilha de Villegaignon 
20000 Rio de Janeiro, RJ 


Planetário de Florianópolis - UFSC 
Universidade Federal de Santa Catarina 
Cidade Universitária 

80000 Florianópolis, SC 


Planetário de Goiás - UFG 
Universidade Federal de Goiás 
Parque Muritama 

74000 - Goiânia, GO 
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XVIII — Entidades Astronômicas Particulares 


NOME /ENDEREÇO 


União Brasileira de Astronomia — UBA 


Caixa Postal 10061 
90000 Porto Alegre, RS 


Clube de Astronomia do Rio de 
Janeiro (CARJ) 

Caixa Postal 65090 

20115 Rio de Janeiro RJ 


Sociedade Brasileira dos Amigos da 
Astronomia (SBAA) 

Rua Gal. Sampaio, 1128 

60000 Fortaleza CE 


Observatório Phoenix 

Rua Materlândia, 437 

Sta. Inês 

30000 Belo Horizonte MG 


Observatório Astronômico 
Herschel-Einstein (OAHE) 

Rua Gal. Joaquim de Andrade, 68 
60000 Fortaleza CE 


Observatório Astronômico Aldebaran 


Rua Conselheiro Tristão, 31 
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